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Resumen
En el presente trabajo se abordo´ el problema de la variacio´n del campo magne´tico y su asociacio´n
a fuentes helio-s´ısmicas inducidas durante fulguraciones solares mediante el estudio de uno de los
mecanismos actualmente planteados para explicar dicha actividad, bajo el modelo teo´rico denominado
McClymont Jerk desarrollado por Hudson et al. (2008) y Fisher et al. (2012), junto con un ana´lisis
observacional aplicado a 6 fulguraciones solares del presente ciclo solar y una simulacio´n nume´rica
de tipo MHD que inclu´ıa los comportamientos observacionales detectados.
Se muestra en primera instancia que la energ´ıa acu´stica asociada a la helio-sismicidad local vista
en fulguraciones solares es comparable con el trabajo realizado por la fuerza de Lorentz inducida
luego de la reestructuracio´n del campo magne´tico durante el proceso de la fulguracio´n, en particular
en su etapa impulsiva, lo que concuerda con lo reportado previamente por Donea y Lindsey (2005)
y Hudson et al. (2008). Para uno de los eventos analizados, dicha estimacio´n energe´tica supera los
valores hallados mediante holograf´ıa acu´stica en la banda de 6 [mHz], en donde el mapeo de la sen˜al
acu´stica es o´ptimo. Sin embargo, en las bandas entre 2 – 5 [mHz] del espectro acu´stico, en donde
la emisio´n alcanza su ma´ximo en la distribucio´n de potencia, so´lo se puede dar cuenta de hasta el
20 % de la energ´ıa asociada a la sen˜al acu´stica mediante el mecanismo del McClymont Jerk. Esto
plantea dos posibilidades: La primera es que el faltante energe´tico podr´ıa provenir de otro de los
mecanismos planteados en la actualidad y la segunda esta´ relacionada con la estimacio´n misma del
mecanismo del McClymont Jerk realizada, que es similar a la presentada por Hudson et al. (2008)
con base en los trabajos de Sudol y Harvey (2005), en donde u´nicamente se incluye en la descripcio´n
la componente de la l´ınea de la visual del campo magne´tico (Blos) y no se consideran las otras dos
componentes paralelas a la superficie solar local (Bh).
En segundo lugar la simulacio´n nume´rica realizada, utilizando los perfiles de comportamiento
magne´tico observados, mostro´ que se induc´ıa un patro´n casi-circular conce´ntrico en la ubicacio´n de
la perturbacio´n, independientemente de su forma funcional, el cual se asemeja bastante al perfil
de helio-sismos reportados hasta la fecha y en simulaciones nume´ricas previas del mismo feno´meno
(Kosovichev y Zharkova, 1998; Mart´ınez-Oliveros et al., 2009).
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Abstract
In this work we addressed the problem of the variation of the magnetic field and its association with
helio-seismic sources induced during solar flares by studying one of the actual proposed mechanisms
to explain this activity, under the theoretical model known as McClymont Jerk developed by Hudson
et al. (2008) and Fisher et al. (2012), along with an observational analysis which included six solar
flares of this solar cycle and a MHD numerical simulation that included the different observational
behaviors detected.
In the first place, it is shown that the acoustic energy associated with the local seismicity induced
by solar flares is comparable to the work done by the Lorentz force generated after the restructuring
of the magnetic field during the flare, particularly in its impulsive phase. This result is consistent
with the previous reports of Donea and Lindsey (2005) and Hudson et al. (2008). For one of the
events analyzed, this energy estimate exceeds the values found by acoustic holography in the band
of 6 [MHz], where the mapping of the acoustic signal is optimal. However, in bands between 2 to 5
[MHz] of the seismic spectrum, wherein the emission peaks in the power distribution, the analyzed
mechanism arise only up to 20 % of the energy associated with the acoustic signal. This generates two
possibilities: The first one is that the missing energy could come from another mechanism, such as
the injection or particles or the back-warming mechanism, and the second is related to the estimation
itself of the McClymont Jerk mechanism, which is similar to that presented by Hudson et al. (2008)
based on the work of Sudol and Harvey (2005), where in the description is included the line-of-sight
component of the magnetic field (Blos) only and does not consider the other two components parallel
to the local surface of the Sun (Bh).
Secondly, the numerical simulation performed using the observed magnetic evolution profiles
showed that a nearly-circular concentric pattern in the location of the disturbance is generated,
regardless of the functional form for the magnetic field evolution, which closely resembles the helio-
seismic profiles reported up to date and by previous numerical simulations of the same phenomenon
(Kosovichev and Zharkova, 1998, Martinez-Oliveros et al., 2009).
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1. Introduccio´n
Esta seccio´n esta´ enfocada en brindar algunos antecedentes pertinentes al estudio de la actividad
magne´tica solar, una descripcio´n compacta del feno´meno de “fulguraciones” o flares junto con la
sismicidad asociada a algunos de estos eventos. Se presenta adema´s un resumen de los escenarios
actualmente propuestos para explicar el proceso f´ısico que da lugar a dicha actividad helios´ısmica.
Campos magne´ticos solares
Las manchas solares son conocidas desde hace mucho tiempo, en especial desde la invencio´n del
telescopio a comienzos del siglo XVII. Sin embargo, su naturaleza magne´tica solo fue descubierta
hasta el siglo XX. Los trabajos pioneros de Hale demostraron que las manchas solares o regiones
activas son las huellas fotosfe´ricas de los campos magne´ticos que se crean en el interior del Sol
y que se expanden hasta la corona solar. Las regiones activas son predominantemente estructuras
bipolares, sugiriendo que estas regiones se forman cuando gigantescos tubos de flujo magne´tico cruzan
la foto´sfera.
Figura 1: Arriba: Diagrama tiempo – latitud de la media longitudinal del campo magne´tico en la
foto´sfera solar. Abajo: Media anual del nu´mero total de grupos de manchas solares. Tomado de
http://solarscience.msfc.nasa.gov/SunspotCycle.shtml
Estudios detallados de las manchas solares se han hecho desde finales del siglo XIX. Astro´nomos han
recolectado informacio´n sobre los taman˜os y posiciones de las manchas, al igual que el nu´mero de
manchas observadas. Estas observaciones revelaron que las regiones activas no se forman sobre toda
la supericie solar, sino que esta´n restringidas a un cinturo´n en latitud de aproximadamente ∼ 30◦
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de ancho, por encima y debajo del ecuador solar. Las posiciones de las regiones activas emergentes
cambian con el tiempo, haciendo el cinturo´n cada vez ma´s angosto hasta que toda manifestacio´n
fotosfe´rica del campo magne´tico local cesa, en lo que es llamado el mı´nimo solar. Este feno´meno se
ve reflejado en los diagramas mariposa (Figura 1). Durante el siguiente ciclo, algo interesante sucede:
la polaridad de las regiones activas se invierte. As´ı, las regiones activas aparecen y desaparecen con
un periodo de aproximadamente 11 an˜os, lo cual es llamado el ciclo solar. La definicio´n del ciclo
solar puede ser cambiada ligeramente definie´ndolo como el periodo en el cual la actividad emerge de
nuevo con la misma polaridad. En este caso el ciclo dura alrededor de ∼ 22 an˜os.
Ahora bien, esto genera un pregunta: ¿Co´mo se forma el campo magne´tico solar? Muchos de
los recursos de la f´ısica solar son usados para intentar responder esta pregunta, que es clave en el
estudio de la actividad solar. La ley de Hale sugiere que la geometr´ıa de los campos magne´ticos
puede ser aproximada a un estructura toroidal, con campos toroidales de polaridades opuestas en los
hemisferios norte y sur. As´ı, si estas regiones activas son el producto del campo magne´tico, este se
debe formar en el interior solar.
Una primera idea es asumir que el campo magne´tico es producido y mantenido en la zona radiati-
va. En el interior solar la ausencia de conveccio´n y turbulencia, conlleva a una estratificacio´n estable
regida por la difusio´n magne´tica molecular, η = (µ0σ)
−1, donde σ es la conductividad ele´ctrica del
plasma, y es del orden de 10−2 – 1 [m2 s−1]. Estos valores tan bajos de difusio´n magne´tica y el gran
volumen de la zona radiativa, hacen que el campo magne´tico decaiga lentamente, lo que nos hace
excluir la zona radiativa como una posible regio´n de campos magne´ticos que presenten variaciones
pequen˜as y ra´pidas, como es observado en la foto´sfera (Parker, 1979; van Ballegooijen, 1982), pero
hace posible que un campo magne´tico fo´sil decaiga lentamente (Solanki et al., 2006).
Figura 2: Tomado de http://www.gong.noao.edu/gallery/disk2k10/data/resource/torsional/torsional.html.
Tasa de rotacio´n como una funcio´n de la fraccio´n del radio solar a determinadas latitudes. Los datos esta´n
promediados sobre el periodo 1995-2009; el ancho de las curvas representa las barras de error sobre una
muestra de 108 d´ıas.
El hecho de que la actividad solar es vista durante un largo periodo de tiempo sugiere que la regio´n
donde el campo toroidal esta´ localizado debe ser estable. Inestabilidades de flote y turbulencia con-
vectiva pueden descartar la zona convectiva como una posible regio´n que pueda mantener el campo
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toroidal (van Ballegooijen, 1982). Otra posibilidad es que el campo este´ localizado en una regio´n
intermedia entre las zonas convectiva y radiativa. Esta regio´n es llamada la “capa de exceso convec-
tivo” o convective overshoot layer por su expresio´n inglesa. Estudios heliosismolo´gicos de esta zona
muestran la posible existencia de una regio´n de transicio´n en su interior, pasando del movimiento de
cuerpo r´ıgido en la zona radiativa a una rotacio´n diferencial (Figura 2) como se presenta en las capas
superiores (Kosovichev, 1996; Corbard et al., 1999). Esta regio´n es llamada tacoclina. La deteccio´n
de movimientos fuertes de corte y gradientes de temperatura, sugieren que el campo toroidal es posi-
blemente generado y almacenado dentro de la tacoclina. Pero es imposible eliminar completamente
la zona convectiva como una regio´n donde campos magne´ticos fuertes pueden ser generados.
La teor´ıa que describe los or´ıgenes de los campos magne´ticos en el Sol es llamada la teor´ıa del
d´ınamo. El modelamiento teo´rico del Sol es un arte dif´ıcil y delicado, debido a la imposibilidad de
medir las condiciones en el interior del Sol, lo cual nos dar´ıa valores reales del campo magne´tico a
diferentes profundidades por debajo de la superficie solar. El primer modelo de d´ınamo fue desarrol-
lado a mediados del siglo XX (Parker, 1955) y desde entonces modelos ma´s evolucionados y realistas
han sido desarrollados teniendo en cuenta consideraciones observacionales. Los modelos propuestos
se pueden clasificar de la siguiente forma:
Dı´namos en la capa de exceso convectivo
Dı´namos de interfase
Dı´namos con transporte de flujo
En la u´ltima decada del siglo XX, la heliosismolog´ıa dio a los teo´ricos ma´s informacio´n y con ello
ma´s problemas. Por ejemplo, Wang et al. (1989) mostro´ por medio de simulaciones que el flujo
meridional en la direccio´n de los polos, junto con difusio´n supergranular son necesarios para explicar
el corrimiento de las regiones de´biles en los polos. Observaciones heliosismolo´gicas han comprobado
este hecho (Duvall, 1979; Komm et al., 1993; Hathaway et al., 1996). De este modo, otros procesos
deben estar presentes en el interior del Sol, de los cuales nuestro entendimiento es limitado.
La naturaleza magneto–dina´mica de nuestra estrella es quiza´s ma´s evidente en las capas superiores
de su atmo´sfera, es decir, en la corona solar. Diferentes estructuras resaltan como por ejemplo los
bucles solares o loops (Reale, 2010), streamers (Porfi’eva et al., 2009), agujeros coronales o coronal
holes (Cranmer, 2009) entre otras, las cuales esta´n directamente relacionadas con cambios que el Sol
experimenta en su interior y en la foto´sfera. La morfolog´ıa de estas estructuras junto su dina´mica
se rigen por el campo magne´tico. De esta manera es claro que existe una relacio´n directa entre
el campo magne´tico interno y el comportamiento y evolucio´n de las estructuras magne´ticas en las
capas superiores de la atmo´sfera solar. As´ı, dependiendo de dicha evolucio´n, diferentes feno´menos
son observados en la corona como es precisamente el caso de las llamaradas solares o solar flares.
1.1. Llamaradas, fulguraciones o flares
Las “llamaradas solares” o “fulguraciones solares” son un feno´meno explosivo en la corona solar en
donde se libera una gran cantidad de energ´ıa (Figura 3). Se sabe que existe una fuerte relacio´n entre
las llamaradas y el campo magne´tico fotosfe´rico, manifestada en el “cizallamiento” (shearing) del
campo en la regio´n activa, y adema´s, si se examinan las diferentes alternativas en cuanto a la fuente
de energ´ıa, se encuentra que la energ´ıa magne´tica es la u´nica fuente plausible en su generacio´n. Las
11
llamaradas se presentan en diferentes taman˜os, formas y energ´ıas, desde las denominadas nano–flares
con energ´ıas del orden de 1024 [ergs] hasta las ma´s energe´ticas que alcanzan los 1037 [ergs]. Pese a
que se desconoce realmente el proceso exacto de liberacio´n de energ´ıa, se acepta actualmente que la
energ´ıa de las llamaradas solares proviene de campos magne´ticos no–potenciales y de la reconexio´n
magne´tica, como es discutido por Tandberg-Hanssen and Emslie (1988). La dina´mica interna del
Sol lentamente va cambiando la topolog´ıa del campo magne´tico coronal, rotando, entorchando y
generando cizalladura o shear en los bucles coronales. Eventualmente, las l´ıneas de campo magne´tico
se reconectan entre s´ı, generando un nuevo bucle reconectado o bucle post–flare, liberando la energ´ıa
almacenada por el campo magne´tico. Este proceso hace que el campo magne´tico coronal cambie
de una configuracio´n inestable, existente en los bucles pre–flare o previos a la fulguracio´n, a una
configuracio´n ma´s estable visible en los bucles recie´n reconectados, la cual se asemeja bastante a una
distribucio´n potencial del campo magne´tico.
Figura 3: Ima´genes de la corona solar en diferentes longitudes de onda, en la regio´n del extremo ultra–violeta
(EUV), tomadas con el Atmospheric Imaging Assembly (AIA) a bordo del Solar Dynamics Observatory
(SDO) de un flare de categoria X2.1 en la clasificacio´n GOES (Ver seccio´n 1.1.2) que tuvo lugar el 6 de
Septiembre de 2011. Tomado de http://sdo.gsfc.nasa.gov/gallery/main.php.
La energ´ıa liberada durante la fulguracio´n se transforma luego en energ´ıas cine´tica y te´rmica, las
cuales son observadas en el movimiento del plasma coronal como por ejemplo en las eyecciones de
masa coronal o CME’s (Chen, 2011) as´ı como en eventos de part´ıculas solares energe´ticas o SEP.
Usualmente, parte de esta energ´ıa calienta al plasma cercano a la regio´n de reconexio´n, mientras que
otra parte de ella se utiliza en la inyeccio´n y la subsecuente aceleracio´n de part´ıculas en el bucle que
aparece luego de la fulguracio´n (post–flare loop). En este u´ltimo, las part´ıculas se mueven directa-
mente hacia la cromo´sfera y la foto´sfera, siguiendo las l´ıneas de campo (ve´ase Somov, 2006), generando
cambios en esas capas inferiores de la atmo´sfera, desde la configuracio´n del campo magne´tico local
hasta la induccio´n de ondas en el interior solar.
1.1.1. Fases de una fulguracio´n
Las fulguraciones o llamaradas emiten en un amplio rango del espectro electromagne´tico. El pico
de la emisio´n en cada longitud de onda esta´ relacionado con diferentes procesos f´ısicos y con las
Para comparacio´n, la mayor bomba ato´mica detonada hasta la fecha por el hombre fue la bom-
ba sovie´tica Tsar Bomba, que en Octubre de 1961 libero´ aproximadamente el equivalente a 1022 [ergs]
de energ´ıa, unas 3800 veces ma´s energe´tica que Little Boy, la bomba detonada en Hiroshima. Ve´ase
http://www.nuclearweaponarchive.org/Russia/TsarBomba.html
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diferentes etapas de la fulguracio´n, como se muestra esquema´ticamente en la figura 4 (Benz, 2008).
A continuacio´n presentamos una descripcio´n compacta de cada una de las etapas en una fulguracio´n.
Figura 4: Perfil esquema´tico de la intensidad emitida por una fulguracio´n en diferentes longitudes de onda.
La duracio´n de cada una de las fases indicadas en la parte superior puede variar considerablemente entre
una fulguracio´n y otra. T´ıpicamente, en una fulguracio´n tipo X en la clasificacio´n GOES, la fase pre-flare
tiene una duracio´n de pocos minutos, la fase impulsiva de 3 a 10 minutos, la fase del flash entre 5 y 20
minutos y la fase de decaimiento puede durar varias horas. Tomado de Benz (2002).
Fase Pre–flare. En esta fase, la energ´ıa magne´tica lentamente se va acumulando en la corona,
proceso que puede durar desde varios minutos hasta d´ıas. Luego, la energ´ıa almacenada en
este lapso de tiempo es su´bitamente liberada por algu´n mecanismo que desestabilice el campo
magne´tico coronal. Nuestro conocimiento sobre esta etapa de la fulguracio´n es bastante lim-
itado y ba´sicamente proviene de relaciones emp´ıricas. En los u´ltimos an˜os, las observaciones
en diferentes regiones del espectro electromagne´tico han permitido caracterizar esta etapa por
el denominado “precursor” de la fulguracio´n (Gaizauskas, 1989), el cual es definido como un
cambio transitorio que precede a la fase impulsiva del flare. Este cambio temporal en la emisio´n
puede ocurrir en una o en mu´ltiples longitudes de onda y no necesariamente ocurre en la re-
gio´n coronal que alberga la fulguracio´n. Los precursores de la fulguracio´n se clasifican en las
siguientes categor´ıas:
Fulguraciones homo´logas: En algunos casos se presentan fulguraciones de menor intensidad
en las regiones activas que luego albergara´n una fulguracio´n mayor. Los cambios generados
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en el campo magne´tico, en particular en el shearing, por dichos eventos menores son el
precursor en este tipo de fulguraciones.
Fulguraciones de tipo “sympathetic”: Se ha observado la ocurrencia de fulguraciones de
manera sincronizada en diferentes regiones de la corona solar, mostrando que las zonas
magne´ticas en el Sol esta´n relacionadas entre s´ı. De este modo, fulguraciones que ocurren
en diferentes regiones pueden repercutir o influir en la aparicio´n de una fulguracio´n mayor
en otra regio´n activa solar.
Precursores en rayos–X suaves (SXR por sus siglas en ingle´s): En algunas ocasiones es
posible observar cambios transitorios en SXR los cuales pueden durar varios minutos. Se
cree que estos cambios son generados por la interaccio´n de bucles coronales de diferentes
taman˜os, lo que conlleva a fulguraciones que emiten en esta regio´n del espectro y, fruto
de dicha interaccio´n, el campo magne´tico en la regio´n activa se desestabiliza disparando
la aparicio´n de una fulguracio´n mayor.
Precursores en radio: Como lo muestra la figura 4 las fulguraciones emiten en un rango
amplio del espectro electromagne´tico. Los precursores en radio corresponden a cambios en
la intensidad y/o polarizacio´n de la emisio´n perteneciente a la regio´n activa que ma´s tarde
presentara´ la fulguracio´n. Principalmente son observados en microondas y su duracio´n es
del orden de las decenas de minutos.
Precursores en extremo ultravioleta (EUV por sus siglas en ingle´s): Corresponden a un
aumento considerable en la emisio´n en EUV, localizado en regiones compactas o kernels
cuya ubicacio´n se correlaciona espacialmente con la de la fulguracio´n que aparece poste-
riormente en esa regio´n.
Fase Impulsiva. Despue´s de que la energ´ıa magne´tica libre es acumulada en la fase pre–flare,
esta energ´ıa es liberada por cualquier mecanismo posible que desestabilice el campo magne´tico
coronal. Como resultado, el plasma coronal es calentado y las part´ıculas son aceleradas. Haces de
part´ıculas no–te´rmicas se propagan a lo largo de las l´ıneas de campo magne´tico y eventualmente
llegan a la cromo´sfera y la foto´sfera. Al mismo tiempo, part´ıculas y en algunos casos masa
coronal son aceleradas en direccio´n contraria dirigie´ndose hacia el espacio interplanetario.
La fase impulsiva esta´ caracterizada por un ra´pido incremento en la intensidad en todas las
longitudes de onda (Figura 4). Durante esta fase las diferentes emisiones observadas provienen
de lugares diferentes en el bucle magne´tico. Estas emisiones, en particular las de radio y rayos–
X, proveen informacio´n sobre el mecanismo de aceleracio´n de part´ıculas y sobre los procesos
f´ısicos de transformacio´n de energ´ıa que esta´n teniendo lugar en esta etapa de la fulguracio´n.
Los rayos–X duros (HXR por sus siglas en ingle´s) son producidos en la cromo´sfera en los pies
o footpoints del bucle por radiacio´n de frenado o bremsstrahlung, mediante la colisio´n de los
electrones con el plasma cromosfe´rico que es mucho ma´s denso y principalmente esta´ compuesto
de iones. Las l´ıneas nucleares, que se observan en la regio´n de los rayos–γ, provienen de la
colisio´n de protones acelerados por la fulguracio´n con el plasma fotosfe´rico. Las emisiones en
radio son generadas principalmente por dos mecanismos f´ısicos diferentes: Emisio´n te´rmica
y por el movimiento de electrones no–te´rmicos a lo largo de las l´ıneas de campo magne´tico
(ve´ase Somov, 2006). Este u´ltimo mecanismo es llamado radiacio´n giro–sincrotro´n y presenta
una correlacio´n temporal con el perfil de emisio´n en HXR observado, sugiriendo que la misma
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poblacio´n de electrones no–te´rmicos es responsable de la emisio´n en HXR y en radio (Benz,
2008).
Fase del flash. Se ha observado que todas las fulguraciones presentan un incremento en la inten-
sidad de la emisio´n de l´ıneas cromosfe´ricas despue´s de la fase impulsiva, especialmente en la
l´ınea de Hα. Cuando las part´ıculas aceleradas colisionan con la cromo´sfera, el calentamiendo
genera l´ıneas te´rmicas de emisio´n en el continuo de Balmer, de tal manera que no solamente se
produce emisio´n en HXR sino tambie´n fotones en Hα. El te´rmino flash se refiere al intervalo
de tiempo en el que se presenta un incremento su´bito en la emisio´n en Hα.
Fase del decaimiento. La fase del decaimiento es la etapa final de una fulguracio´n la cual se
observa en todas las longitudes de onda, pero ha sido estudiada en detalle especialmente en radio
y en SXR. Estas observaciones han revelado que el mecanismo de generacio´n de esta emisio´n
es t´ıpicamente te´rmico. Durante esta fase los bucles coronales brillan debido al plasma caliente
que se encuentra en su interior, indicando la termalizacio´n de las part´ıculas all´ı atrapadas.
Sin embargo, no es claro hasta la fecha cua´l es el nu´mero de part´ıculas que se precipitan a la
cromo´sfera y cua´ntas quedan atrapadas en el bucle. Se ha propuesto que existen dos poblaciones
electro´nicas diferentes, una que es responsable de la emisio´n no te´rmica y la otra que genera
la emisio´n te´rmica de larga duracio´n, pues la fase del decaimiento es generalmente la de mayor
duracio´n en las fulguraciones, como lo muestra la figura 4. Este modelo es conocido como el
mecanismo de “confinamiento ma´s precipitacio´n”.
1.1.2. Clasificacio´n de las fulguraciones
Actualmente el esquema de clasificacio´n para las fulguraciones ma´s usado es la clasificacio´n dada por
el Geostationary Operational Environmental Satellite (GOES) en donde cada evento es caracterizado
por el pico de intensidad en rayos X en la banda de 1 – 8 A˚ medida por el sate´lite GOES. El esquema
de clasificacio´n cuenta con una escala logar´ıtmica dividida en cinco clases, denotadas por las letras
A, B, C, M y X, que representan el orden de magnitud del flujo de energ´ıa (en [W/m2]) del pico
de la fulguracio´n a una unidad astrono´mica. Esta clasificacio´n es independiente de la ubicacio´n del
evento en el disco solar. La tabla siguiente muestra un resumen de la clasificacio´n GOES.
Clase Intensidad del pico en [W/m2] entre 1 y 8 A˚
A I < 10−7
B 10−7 ≤ I < 10−6
C 10−6 ≤ I < 10−5
M 10−5 ≤ I < 10−4
X I ≥ 10−4
Tabla 1: Esquema de clasificacio´n de GOES.
La letra denota el orden de magnitud registrado por el sate´lite del valor de intensidad del pico de
la emisio´n asocidad a la fulguracio´n dada. Siguiendo la letra se agrega el valor nume´rico medido,
En la actualidad la medicio´n es realizada por el sate´lite GOES–15. En el pasado ciclo solar, el ciclo 23, las
mediciones fueron realizadas por el sate´lite GOES–8.
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Figura 5: Modelo de una fulguracio´n tomado de Liu (2008). Las curvas verdes son las l´ıneas de campo
magne´tico en una posible configuracio´n durante la fulguracio´n. Los c´ırculos rojos representan turbulencia
generada por la reconexio´n. Se muestran las regiones de emisio´n de rayos X: SXR en la regio´n de reconexio´n
(corona) y HXR en los pies del bucle (cromo´sfera).
lo que permite una descripcio´n cuantitativa del feno´meno agregando un nu´mero entre 1.0 y 9.9, el
cual actu´a como factor multiplicativo al orden de magnitud de cada clase. Por ejemplo, un evento
M4.7 indica una fulguracio´n con un flujo en el pico de 4.7 ×10−5 [W/m2]. La figura 6 muestra las
mediciones realizadas por el sate´lite GOES–15, en los d´ıas 7 y 8 de Septiembre de 2011, donde se
puede apreciar claramente la ocurrencia de al menos tres fulguraciones tipo C, una tipo M y una
tipo X.
Como las emisiones en rayos-X son medidas como un valor para la totalidad del Sol, los eventos
que se encuentren por debajo del nivel de fondo no son discernibles. El nivel de fondo cae hasta el
nivel de intensidad de la clase A durante el mı´nimo solar; so´lo emisiones que superen la clase B1.0
son clasificadas como eventos de rayos-X. Durante el ma´ximo solar el nivel de fondo puede subir
hasta la clase M y por tanto emisiones de clase A, B y C no pueden detectarse. La fulguracio´n de
mayor intensidad en el pico hasta la fecha, registrado por GOES, ocurrio´ el 4 de Noviembre de 2003.
Este evento saturo´ los detectores de GOES y fue catalogado, de manera estimada, como un evento de
clase X28. En el actual ciclo 24 la fulguracio´n ma´s energe´tica, registrada hasta la fecha, ocurrio´ el 9
de Agosto de 2011 alcanzando una clasificacio´n de X6.9. Histo´ricamente, la primera fulguracio´n fue
observada por proyeccio´n visual el 1 de Septiembre de 1859 conocido como el “evento de Carrington”,
Un listado de los 15 eventos ma´s energe´ticos registrados hasta la actualidad se encuentra en
http://www.spaceweather.com/solarflares/topflares.html
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Figura 6: Mediciones en [W/m2] del flujo en rayos-X, entre 1 y 8 A˚, realizadas por el sate´lite GOES–15 en
los d´ıas 7 y 8 de Septiembre de 2011. Se observan al menos tres flares de categor´ıa C, uno de categor´ıa M y
uno de categor´ıa X. Adaptado de http://www.tesis.lebedev.ru.
y se estima que es el evento de tipo fulguracio´n ma´s energe´tico que el hombre haya podido observar.
1.2. Sismicidad local inducida por fulguraciones
A largo de los an˜os el estudio del Sol ha revelado la relacio´n que existe entre el campo magne´tico en el
interior solar y los procesos que ocurren en las capas superiores de su atmo´sfera. Aparentemente esta
relacio´n funciona en ambas direcciones. Recientemente la influencia de las fulguraciones en la foto´sfera
y en el interior solar ha sido demostrada (Kosovichev and Zharkova, 1998; Donea and Lindsey,
2005; Donea et al., 2006; Moradi et al., 2007; Mart´ınez-Oliveros et al., 2007, 2008). Esta relacio´n es
parcialmente observada en la sismicidad de las regiones activas que producen las fulguraciones. En
este contexto, la sismicidad se define como la manifestacio´n superficial de ondas acu´sticas inducidas
por fulguraciones en la foto´sfera y que se refractan hacia la superficie luego de propagarse en el
interior solar. Estos son los denominados se´ısmos solares locales o sunquakes.
Son varios los escenarios que se han propuesto para explicar la sismicidad solar local, y en par-
ticular para explicar la ausencia de dicha sismicidad en la gran mayor´ıa de las fulguraciones. Estas
hipo´tesis atribuyen la generacio´n de se´ısmos locales a diferentes procesos f´ısicos:
Kosovichev and Zharkova (1998) argumentan que los se´ısmos locales son generados por choques
cromosfe´ricos que resultan de la explosio´n su´bita de material cromo´sferico debido al bombardeo
con electrones de alta energ´ıa (> 25 [keV]). Este choque se propaga hasta la foto´sfera y luego
al interior del Sol.
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Figura 7: Se´ısmo solar del 9 de Julio de 1996 detectado y gra´ficamente amplificado por Kosovichev and
Zharkova (1998). Se observa sobre los Dopplergramas helios´ısmicos tomados por el Michelson Doppler Imager
(MDI) a bordo del Solar and Heliospheric Observatory (SOHO), una sen˜al que se asemeja a un patro´n de
onda casi-circular que se expande desde uno de los pies de la fulguracio´n.
Donea et al. (2006) sugiere que el calentamiento su´bito de la foto´sfera baja, proceso conocido
como back-radiative warming (Machado et al., 1989), contribuye a la emisio´n s´ısmica en el
interior solar.
La interaccio´n directa de protones de alta energ´ıa con la foto´sfera, observado en ciertos eventos
s´ısmicamente activos, tambie´n ha sido propuesta como un posible mecanismo de excitacio´n
s´ısmica (Donea and Lindsey, 2005; Zharkova and Zharkov, 2007).
Finalmente, Hudson et al. (2008) recientemente han introducido una idea alternativa para
el acoplamiento de la energ´ıa de las fulguraciones y las ondas s´ısmicas, mecanismo conocido
como el McClymont Jerk, el cual es producido durante la fase impulsiva de las fulguraciones.
Este proceso sucede cuando los bucles coronales y las l´ıneas de campo magne´tico se relajan,
reduciendo la energ´ıa magne´tica libre contenida en el sistema. La relajacio´n hace que las l´ıneas
de campo se vuelvan ma´s horizontales, de tal forma que, la fuerza de Lorentz generada por
la variacio´n del campo magne´tico, realiza un trabajo sobre la foto´sfera que en principio puede
generar ondas acu´sticas en el interior solar. Basado en trabajos realizados por Sudol and Harvey
(2005) y Hudson (2000), Hudson et al. (2008) estimaron el trabajo meca´nico aplicado sobre
la foto´sfera por restructuracio´n su´bita del campo magne´tico. Los valores de energ´ıa estimados
por este me´todo son comparables con valores obtenidos de las observaciones heliosismolo´gicas
por Donea and Lindsey (2005), sugiriendo que el McClymont Jerk puede ser responsable de la
actividad s´ısmica asociada a fulguraciones solares.
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2. Marco teo´rico
Se presenta a continuacio´n la fundamentacio´n teo´rica que soporta el modelo de generacio´n de ondas
acu´sticas mediante la reestructuracio´n del campo magne´tico durante una fulguracio´n.
2.1. Energ´ıa electromagne´tica y el vector de Poynting
Partimos de las ecuaciones de Maxwell en el sistema c.g.s. Gaussiano (Somov, 2006):
∇ · E = 4piρE (1)
∇ ·B = 0 (2)
∇× E = −1
c
∂B
∂t
(3)
∇×B = 1
c
∂E
∂t
+
4pi
c
jE. (4)
Si tomamos el producto escalar de B con la ecuacio´n (3) y de E con la ecuacio´n (4), obtenemos las
expresiones
B · (∇× E) = −1
c
B · ∂B
∂t
(5)
E · (∇×B) = 1
c
E · ∂E
∂t
+
4pi
c
E · jE. (6)
Ahora, si consideremos la diferencia, entre las expresiones (5) y (6), la ecuacio´n resultante toma la
forma
1
c
(
E · ∂E
∂t
+ B · ∂B
∂t
)
= −4pi
c
E · jE − [B · (∇× E)− E · (∇×B)] ,
o, equivalentemente
1
2c
∂
∂t
(
E2 +B2
)
= −4pi
c
E · jE −∇ · (E×B) . (7)
Se define la densidad de energ´ıa del campo electromagne´tico, W , mediante
W ≡ (E
2 +B2)
8pi
, (8)
y el vector de Poynting, S, como
S ≡ c
4pi
(E×B) , (9)
Utilizando la identidad vectorial
∇ · (a× b) = b · (∇× a)− a · (∇× b) .
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de modo tal que la ecuacio´n 7 queda escrita en la forma
∂W
∂t
+∇ · S = −E · jE, (10)
o integrando sobre toda la regio´n bajo estudio,∫
V
(
∂W
∂t
+∇ · S
)
d3x = −
∫
V
E · jE d3x. (11)
El vector de Poynting corresponde al flujo de energ´ıa electromagne´tica por unidad de a´rea y por
unidad de tiempo, mientras que el te´rmino E · jE es asociado al trabajo realizado por el campo
ele´ctrico sobre las part´ıculas cargadas (fuentes) por unidad de volumen. El significado f´ısico de la
expresio´n (11), o en la forma diferencial (10), corresponde a que la variacio´n en el tiempo de la
energ´ıa electromagne´tica, contenida en un determinado volumen, junto con el flujo de energ´ıa que
atraviesa la superficie frontera del volumen considerado, por unidad de tiempo, es igual al trabajo
total realizado por los campos sobre las fuentes en el interior del volumen. Esta interpretacio´n es
simplemente la implicacio´n de la conservacio´n de la energ´ıa.
Si consideramos una regio´n del espacio lejana a las fuentes, la ecuacio´n (10) toma la forma de
una ecuacio´n de continuidad para la densidad de energ´ıa electromagne´tica,
∂W
∂t
+∇ · S = 0. (12)
Consideraremos ahora una descripcio´n dirigida hacia las part´ıculas del volumen considerado y no
u´nicamente a la energ´ıa electromagne´tica all´ı contenida. El trabajo realizado por los campos, por
unidad de tiempo y por unidad de volumen, E · jE, corresponde a la conversio´n de la energ´ıa elec-
tromagne´tica en energ´ıa meca´nica o en calor. Dicha tasa de conversio´n se puede interpretar como
una tasa de aumento en la energ´ıa de las part´ıculas cargadas por unidad de volumen, de tal manera
que ahora podemos considerar la conservacio´n de la energ´ıa electromagne´tica para la combinacio´n
del sistema de part´ıculas y los campos.
Si denotamos la energ´ıa total de las part´ıculas, dentro del volumen V , como Emech, y asumiendo
que no salen part´ıculas del volumen, tenemos que
dEmech
dt
=
∫
V
E · jE d3x. (13)
Si expresamos la conservacio´n de la energ´ıa para el sistema combinado, en te´rminos del vector de
Poynting, tenemos
dEsys
dt
=
d
dt
(Emech + Efield) = −
∫
V
∇ · S d3x = −
∮
S
n · S dA, (14)
en donde en la u´ltima igualdad se ha aplicado el teorema de la divergencia de Gauss. La energ´ıa total
del campo en el volumen V , Efield, sera´ simplemente
Este planteamiento es lo que se conoce como el Teorema de Poynting.
20
Efield =
∫
V
W d3x =
∫
V
(E2 +B2)
8pi
d3x. (15)
2.2. Momento electromagne´tico y el tensor de tensiones de Maxwell
Consideraremos ahora la conservacio´n del momento lineal. La fuerza total electromagne´tica sobre
una part´ıcula con carga q es
F = q
(
E +
1
c
v×B
)
. (16)
Si llamamos Pmech a la suma de todos los momentos de todas las part´ıculas en el volumen V , entonces
la segunda ley de Newton queda escrita como
dPmech
dt
=
∫
V
(
ρEE +
1
c
jE ×B
)
d3x, (17)
donde impl´ıcitamente se ha convertido la suma sobre las part´ıculas en una integral sobre las densi-
dades de carga ρE y de corriente jE. Ahora, procedemos a expresar dichas densidades en te´rminos
de los campos E y B con ayuda de las ecuaciones de Maxwell (1) y (4):
ρE =
1
4pi
∇ · E , jE =
c
4pi
∇×B− 1
4pi
∂E
∂t
.
Reemplazando cada uno de estos te´rminos en la ecuacio´n (17), el integrando toma la forma
ρEE +
1
c
jE ×B =
1
4pi
[
E (∇ · E)−B× (∇×B) + 1
c
B× ∂E
∂t
]
.
Ahora, si reescribimos el te´rmino que involucra la derivada temporal, con ayuda de la regla de
Liebnitz, tenemos
B× ∂E
∂t
= − ∂
∂t
(E×B) + E× ∂B
∂t
,
y si adema´s adicionamos el te´rmino B (∇ ·B) = 0 al pare´ntesis cuadrado, el integrando en 17 se
transforma en
ρEE +
1
c
jE ×B =
1
4pi
[
E (∇ · E) + B (∇ ·B)−B× (∇×B) + 1
c
E× ∂B
∂t
− 1
c
∂
∂t
(E×B)
]
.
Haciendo uso de la ecuacio´n (3), la u´ltima expresio´n queda escrita como
ρEE +
1
c
jE ×B =
1
4pi
[E (∇ · E) + B (∇ ·B)−B× (∇×B)− E× (∇× E)]− 1
4pic
∂
∂t
(E×B) ,
de tal manera que la ecuacio´n (17), se puede reescribir convenientemente
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dPmech
dt
+
d
dt
∫
V
1
4pic
(E×B) d3x =
∫
V
1
4pi
[E (∇ · E) + B (∇ ·B)−B× (∇×B)− E× (∇× E)] d3x.
(18)
De la expresio´n anterior ya se puede identificar el momento electromagne´tico total Pfield
Pfield =
∫
V
1
4pic
(E×B) d3x ≡
∫
V
g d3x, (19)
donde se ha definido la densidad de momento electromagne´tico, g, la cual, de acuerdo con la ecuacio´n
(9), es proporcional al flujo de densidad de energ´ıa por unidad de tiempo (o vector de Poynting), S,
con una constante de proporcionalidad igual a c−2:
g =
1
c2
S. (20)
Para poder realizar la identificacio´n completa de g como el momento electromagne´tico y escribir
una ecuacio´n de tipo continuidad (tambie´n llamada ley de conservacio´n) para el momento lineal,
debemos escribir la integral de volumen del lado derecho de (18) como una integral de superficie de
la componente normal de algo que pueda identificarse como el flujo de momento electromagne´tico.
Un ana´lisis detallado de las componentes cartesianas (´ındice i) de los integrandos en (18) (vea´se
Jackson, 1975), muestra que los te´rminos que contienen al campo ele´ctrico E (y por simetr´ıa los del
campo magne´tico B), se pueden escribir como
[E (∇ · E)− E× (∇× E)]i =
3∑
j=1
∂
∂xj
(
EiEj − 1
2
E · Eδij
)
, (21)
luego el lado derecho de (18) se puede escribir como la divergencia de un tensor de segundo rango
Ti j, cuyas componentes esta´n dadas por
Ti j =
1
4pi
[
EiEj +BiBj − 1
2
δi j(E
2 +B2)
]
, (22)
el cual se conoce como el tensor de tensiones de Maxwell. De este modo, podemos escribir la ley de
conservacio´n para la i-e´sima componente del momento lineal electromagne´tico como
d
dt
(Pmech + Pfield)i =
∫
V
3∑
j=1
∂
∂xj
Ti j d
3x, (23)
o aplicando el teorema de la divergencia
d
dt
(Pmech + Pfield)i =
∮
S
3∑
j=1
Ti jnj dA, (24)
donde n es un vector normal a la superficie S que encierra el volumen V . Si la expresio´n (24) represen-
ta la conservacio´n del momento electromagne´tico lineal, entonces ΣjTi jnj es la i-e´sima componente
del flujo, por unidad de a´rea, del momento electromagne´tico a trave´s de la superficie S que encierra el
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volumen V , o equivalentemente, es la fuerza por unidad de a´rea, trasmitida a trave´s de la superficie
S, actuando sobre el sistema combinado de part´ıculas y campos en el interior del volumen V .
2.3. El teorema del virial magne´tico
El teorema del virial nos permite extraer informacio´n del sistema f´ısico, con base en sus ligaduras
dina´micas, sin necesidad de resolver completamente las ecuaciones diferenciales involucradas en un
ana´lisis ma´s detallado.
Una descripcio´n del teorema del virial en su forma ma´s sencilla puede ser encontrada en Chan-
drasekhar (1939). De igual manera, Chandrasekhar and Fermi (1953) muestran algunas aplica-
ciones del teorema del virial en la estabilidad de configuraciones gravitacionales incluyendo campos
magne´ticos. Adema´s, se han aplicado algunos resultados del teorema del virial magne´tico a estudios
en nubes moleculares (Myers and Goodman, 1988), as´ı como a estudios de campos magne´ticos solares
(Klimchuk et al., 1992; Steiner and Ferriz-Mas, 2005).
2.3.1. Derivacio´n del teorema del virial magne´tico
Iniciaremos la derivacio´n del teorema del virial magne´tico considerando el sistema de la figura 8.
Este sistema lo asumiremos que ocupa una cierta regio´n del espacio con volumen V , acotada por una
superficie S, contiene a un gas ideal y esta´ influenciado por su campo gravitacional, as´ı como por un
campo magne´tico.
Figura 8: Esquema del sistema considerado para la derivacio´n del teorema del virial magne´tico.
La ecuacio´n del momento en el interior de una regio´n aislada del espacio con volumen V puede ser
escrita utilizando la ecuacio´n de Euler, teniendo en cuenta el campo gravitacional propio del sistema
y del campo magne´tico all´ı contenido, en la forma:
∂(ρvi)
∂t
+
∂(ρvivj)
∂xj
= −∂P
∂xi
− ρ ∂φ
∂xi
+
∂
∂xj
(
BiBj
4pi
− B
2
8pi
δij
)
, (25)
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donde ρ es la densidad del gas, vi son las componentes de la velocidad, P es la presio´n, φ es el
potencial gravitacional y Bi son las componentes del campo magne´tico en el interior del volumen que
contiene al sistema. En la anterior ecuacio´n y en lo que sigue en esta seccio´n se asume la convencio´n
de suma sobre ı´ndices repetidos de Einstein, en donde los ı´ndices latinos repetidos en cada factor de
sumando recorren las componentes espaciales (j : 1, 2, 3). Si multiplicamos la expresio´n (25) por xi
e integramos sobre el volumen del gas, obtenemos los siguientes te´rminos:
Primer te´rmino (T1):
T1 =
∫
V
xi
∂(ρvi)
∂t
d3x =
∫
V
∂
∂xi
(xjxj
2
) ∂(ρvi)
∂t
d3x
=
∫
V
{
∂
∂xi
[
xjxj
2
∂(ρvi)
∂t
]
− xjxj
2
∂2
∂xi∂t
(ρvi)
}
d3x , (26)
La primera integral del lado derecho en la ecuacio´n (26) puede ser transformada en una integral
sobre la superficie S con ayuda del teorema de la divergencia, conocido tambie´n como el teorema
de Gauss. Para la segunda de dichas integrales, intercambiamos el orden de derivacio´n y usamos la
ecuacio´n de continuidad
∂ρ
∂t
+
∂(ρvi)
∂xi
= 0 . (27)
Teniendo en cuenta las dos consideraciones anteriores, el lado derecho de la ecuacio´n (26) resulta ser
igual a:
T1 =
∮
S
xjxj
2
∂(ρvi)
∂t
nids+
1
2
d2
dt2
∫
V
ρxjxjd
3x , (28)
en donde nj son las componentes de un vector normal a la superficie S, la cual asumiremos orientada
positivamente. El segundo te´rmino del lado derecho de la ecuacio´n (28), lo podemos reescribir en
te´rminos f´ısicos si definimos el tensor de inercia, Iij, como
Iij =
∫
V
ρxixjd
3x , (29)
de tal manera que
T1 =
∮
S
xjxj
2
∂(ρvi)
∂t
nids+
1
2
d2Ijj
dt2
. (30)
En el sistema aislado considerado, en el cual la velocidad es cero fuera del volumen V , la integral de
superficie es nula y por tanto
T1 =
1
2
d2Ijj
dt2
. (31)
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Segundo te´rmino (T2):
T2 =
∫
V
xi
∂(ρvivj)
∂xj
d3x
=
∫
V
[
∂
∂xj
(xiρvivj)− δijρvivj
]
d3x . (32)
Al aplicar nuevamente el teorema de Gauss al primer te´rmino, la expresio´n anterior se transforma en
T2 =
∮
S
xiρvivjnjds−
∫
V
ρv2d3x , (33)
en donde, al igual que en la expresio´n (30), la integral de superficie es nula y de este modo
T2 = −
∫
V
ρv2d3x = −2K , (34)
siendo K la energ´ıa cine´tica del sistema, definida como
K = 1
2
∫
V
ρv2d3x . (35)
Tercer te´rmino (T3):
T3 = −
∫
V
xi
∂P
∂xi
d3x = −
∫
V
∂
∂xi
(Pxi)d
3x+
∫
V
3Pd3x , (36)
donde en el u´ltimo te´rmino se ha tenido en cuenta que ∂xi/∂xi = δii = 3. La expresio´n (36) se puede
reescribir usando tanto el teorema de Gauss como la relacio´n para la energ´ıa interna del gas, U , la
cual esta´ dada por:
U =
∫
V
ed3x =
∫
V
P
γ − 1d
3x , (37)
donde e es la densidad de energ´ıa interna y γ es el exponente adiaba´tico, asumiendo que el sistema
esta´ compuesto por un gas ideal. Para el caso de un gas ideal monoato´mico tenemos que γ = 5/3
con lo cual, la expresio´n (36) se transforma en
T3 = −
∫
S
Pxinids+ 2U . (38)
Cuarto te´rmino (T4):
T4 = −
∫
V
xiρ
∂φ
∂xi
d3x . (39)
Cabe recordar que el potencial gravitacional, φ, debe satisfacer la ecuacio´n de Poisson
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∇2φ = 4piGρ , (40)
en donde G es la constante de gravitacio´n. La solucio´n para un volumen finito V es
φ(xj) = −G
∫
V
ρ(x′j)
|xj − x′j|
d3x′ . (41)
De igual manera, la energ´ıa potencial gravitacional, Ω, esta´ dada por
Ω = −1
2
G
∫
V
∫
V
ρ(xj)ρ(x
′
j)
|xj − x′j|
d3xd3x′ , (42)
donde el factor de 1/2 surge debido a que la integracio´n cuenta las contribuciones de cada pareja de
elementos del volumen dos veces. Con esto, la expresio´n (39) puede reescribirse como
T4 = −G
∫
V
∫
V
ρ(xi)ρ(x
′
j)
xi(xi − x′i)
|xj − x′j|3
d3xd3x′ . (43)
Manipulando el te´rmino xi(xi − x′i) es fa´cil mostrar que la expresio´n (43), por contener de manera
sime´trica a xi y a x
′
i, se puede escribir de la forma
T4 = −1
2
G
∫
V
∫
V
ρ(xi)ρ(x
′
j)
|xi − x′i|2
|xj − x′j|3
d3xd3x′ = Ω . (44)
Quinto te´rmino (T5):
T5 =
∫
V
xi
∂Mik
∂xk
d3x =
∫
V
[
∂
∂xk
(xiMik)− δikMik
]
d3x . (45)
Nuevamente usamos el teorema de Gauss para la integral que contiene la divergencia de tal forma
que
T5 =
∮
S
xiMiknkds−
∫
V
Miid
3x
=
∮
S
xiMiknkds+
∫
V
B2
8pi
d3x
=
∮
S
xiMiknkds+ UB , (46)
identificando el u´ltimo te´rmino como la energ´ıa magne´tica, UB, en el volumen considerado.
Juntamos los te´rminos
T1 + T2 = T3 + T4 + T5 ,
dados por las expresiones (31), (35), (38), (44) y (46), con lo cual se llega a
1
2
d2Ijj
dt2
− 2K = −
∮
S
Pxinids+ 2U + Ω +
∮
S
xiMiknkds+ UB .
26
Reordenando la u´ltima expresio´n obtenemos la ecuacio´n conocida como el teorema del virial magne´tico:
1
2
d2Ijj
dt2
= 2K + 2U + Ω + UB −
∮
S
Pxinids+
∮
S
xiMiknkds . (47)
En muchas circunstancias, es posible simplificar la primera integral asumiendo que la presio´n sobre
la superficie (o en cada cara de ella) que encierra el volumen del sistema es constante. Por lo tanto∮
S
Pxinids = Pext
∮
S
xinids = Pext
∫
V
∂xi
∂xi
d3x = 3PextV ,
con lo cual
1
2
d2Ijj
dt2
= 2K + 2U + Ω + UB − 3PextV +
∮
S
xiMiknkds . (48)
Si el sistema se puede considerar en una configuracio´n esta´tica (o con cambios temporales muy lentos),
y si el volumen considerado se encuentra en equilibrio entonces podemos decir que d2Ijj/dt
2 = K = 0
y
2U + Ω + UB +
∮
S
xiMiknkds = 3PextV . (49)
La u´ltima expresio´n nos dice que aquellos cambios energe´ticos que sucedan en el interior del volumen
considerado se manifestara´n en un cambio en la presio´n hacia el exterior junto con un cambio en
apreciable, en la superficie que envuelve el volumen V en el campo magne´tico v´ıa el tensor de tensiones
de Maxwell. Este resultado, como se vera´ en la seccio´n 4, justifica el estudio de los cambios en el
campo magne´tico fotosfe´rico asociados a fulguraciones solares, las cuales ocurren en capas superiores
de la atmo´sfera solar (corona).
2.4. Variaciones del campo magne´tico y la fuerza de Lorentz
Como fue mencionado anteriormente, Hudson et al. (2008) propusieron que los cambios o variaciones
del campo magne´tico producen una fuerza que actu´a sobre la foto´sfera, induciendo ondas dentro
del Sol. La idea ba´sica explotada por Hudson et al. (2008) esta´ basada en el ca´lculo de la fuerza
magne´tica por unidad de a´rea transmitida a la foto´sfera, utilizando las leyes de conservacio´n de la
energ´ıa y momento electromagne´tico, junto con los resultados del teorema del virial magne´tico. As´ı,
sabemos que en principio es posible estimar la relacio´n de cambio del momento magne´tico como una
funcio´n del tensor de tensiones de Maxwell,
d
dt
(Pmech + Pfield) =
∫
V
∇· ↔T d3x =
∮
S
n· ↔T dA , (50)
donde n· ↔T representa el flujo normal del momento por unidad de a´rea y
↔
T es el tensor de tensiones
de Maxwell, que en notacio´n dia´dica se escribe como
↔
T=
1
4pi
[
EE + BB− 1
2
↔
I (E
2 +B2)
]
. (51)
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Ahora, siguiendo el ana´lisis de Hudson et al. (2008), para un cambio δB del campo magne´tico y un
campo ele´ctrico nulo (E=0), las componentes del tensor de Maxwell son:
Ti j =
1
4pi
(
BiBj − 1
2
δi jB
2
)
. (52)
La fuerza por unidad de a´rea puede ser hallada integrando la densidad de la fuerza de Lorentz sobre la
componente z, donde la j-e´sima componente de la densidad de la fuerza de Lorentz es definida como
la contraccio´n del tensor de tensiones de Maxwell ∂iTij. Expandiendo las expresiones resultantes de
primer orden, obtenemos el cambio de la componente vertical de la fuerza por unidad de a´rea:
δfz =
1
4pi
(BzδBz −ByδBy −BxδBx) . (53)
La fuerza de Lorentz resultante sobre las capas superiones de la foto´sfera se calcula integrando la
componente vertical de la fuerza sobre el a´rea de la fulguracio´n.
HHHHHHδB
B
100 200 300 400
30 2.15×1026 4.30×1026 6.45×1026 8.59×1026
40 2.86×1026 5.73×1026 8.59×1026 1.15×1027
50 3.58×1026 7.16×1026 1.07×1027 1.43×1027
60 4.30×1026 8.59×1026 1.29×1027 2.01×1027
80 5.73×1026 1.15×1027 1.72×1027 2.29×1027
90 6.45×1026 1.29×1027 1.93×1027 2.58×1027
Tabla 2: Trabajo realizado por la variacio´n del campo magne´tico en [ergs], calculado sobre un a´rea igual a
3× 1018 [cm2] y a lo largo de una depresio´n de 3 [km]. Ve´ase Hudson et al. (2008).
Hudson et al. (2008) calculo´ el trabajo realizado por la fuerza de Lorentz usando condiciones observa-
cionales reportadas por Sudol and Harvey (2005) en su ana´lisis de la variacio´n del campo magne´tico.
En su ana´lisis, el perfil temporal del campo magne´tico es calculado para cada pixel. Para una vi-
sualizacio´n sencilla, el magnetograma es dividido en regiones de 10 por 10 pixeles. Hudson et al.
(2008) uso´ esta informacio´n para calcular el trabajo realizado en cada regio´n, la cual corresponde
a un a´rea aproximada de 300 [Mm2] (3× 1018 [cm2]), y para una depresio´n fotosfe´rica media de ∼
3 [km] (Kosovichev and Zharkova, 1998). La tabla 2 muestra el trabajo realizado por variaciones
del campo magne´tico entre 30 – 90 [G] y un campo magne´tico entre 100 – 400 [G], estimada segu´n la
expresion (53), asumiendo una despresio´n de 3 [km]. Los resultados son comparables con los ca´lculos
de la energ´ıa acu´stica ondulatoria hechos por Moradi et al. (2007) y Kosovichev and Zharkova (1998)
de 3× 1027 [ergs], y adema´s muestra que variaciones pequen˜as del campo magne´tico pueden realizar
el trabajo suficiente para inducir ondas acu´sticas. El l´ımite inferior del trabajo es comparable con los
resultados obtenidos por Donea and Lindsey (2005) para ondas acu´sticas en la banda de 2 – 4 [mHz].
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3. Instrumentacio´n y datos solares empleados
A continuacio´n se presentan generalidades de los observatorios solares satelitales, as´ı como de la
instrumentacio´n y datos utilizados en el presente estudio: El Helioseismic and Magnetic Imager
(HMI) a bordo del Solar Dynamics Observatory (SDO) y el Revuen Ramaty High Energy Solar
Spectroscopic Imager (RHESSI).
3.1. SDO: Solar Dynamics Observatory
El Solar Dynamics Observatory o SDO por sus siglas en ingle´s, es la primera misio´n de la NASA
como parte de su programa “Viviendo con una estrella” (Living With a Star – LWS ), lanzado el 11 de
Febrero de 2010, el cual busca entender las causas de la variabilidad solar y su impacto sobre la Tierra.
Todos los detalles cient´ıficos y te´cnicos relacionados con la misio´n se encuentran en Pesnell et al.
(2012). SDO esta´ disen˜ado para observar continuamente la atmo´sfera solar resolviendo pequen˜as
escalas tanto temporales como espaciales en mu´ltiples longitudes de onda.
Figura 9: La imagen de la izquierda corresponde al esquema general del Solar Dynamics Observatory (SDO).
Se muestra la ubicacio´n de los tres instrumentos cient´ıficos a bordo: El Atmospheric Imaging Assembly
(AIA), el Helioseismic and Magnetic Imager (HMI) y el EUV Variability Experiment (EVE), as´ı como
otros componentes ba´sicos del sate´lite. La imagen de la derecha es una fotograf´ıa del sate´lite ensamblado
justo antes de ubicarse dentro del cohete Atlas V para su lanzamiento el 11 de Febrero de 2010. Tomado de
http://sdo.gsfc.nasa.gov/.
El volumen 275 (nu´meros 1 y 2) de Enero de 2012 de la revista Solar Physics esta´ dedicado enteramente al SDO.
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El objetivo cient´ıfico general de la misio´n es entender las variaciones solares que influencian la vida
en la tierra y los sistemas tecnolo´gicos de la humanidad, procurando establecer una capacidad lo ma´s
predictiva posible. Para esto, SDO busca comprender la manera como se genera y se estructura el
campo magne´tico solar y co´mo es el proceso de almacenamiento y liberacio´n de energ´ıa magne´tica
en las diferentes capas de la helio´sfera en forma de viento solar, eyecciones coronales de masa,
fulguraciones, as´ı como la irradiancia solar y sus variaciones.
Los primeros datos de ciencia de la misio´n fueron obtenidos el 24 de Marzo de 2010, poco ma´s
de un mes despue´s de su lanzamiento, tiempo en el que el sate´lite realizo´ una serie de maniobras
orbitales, desde su perigeo (aproximadamente 2500 [km]) hasta alcanzar su or´bita actual circular
geo–sincro´nica de 36000 [km] de altura, a 102° W de longitud y una inclinacio´n de 28.5°.
Instrumentacio´n.
SDO cuenta con tres diferentes instrumentos disen˜ados para analizar la mu´ltiple fenomenolog´ıa de
las diferentes capas de la estructura estelar, observando cantidades f´ısicas como lo son la irradiancia
espectral en el extremo ultravioleta, los corrimientos Doppler debido a las velocidades de oscilacio´n,
el campo magne´tico vectorial y en la l´ınea de la visual entre otras, con una alta resolucio´n espacial
y temporal (cadencia) y durante un periodo de tiempo considerable, con respecto al ciclo solar,
que permita estudiar e identificar las variaciones que dichas cantidades puedan tener en diferentes
intervalos de tiempo.
’
(a) HMI (b) AIA (c) EVE
Figura 10: Instrumentos a bordo de SDO. Tomado de http://sdo.gsfc.nasa.gov/.
Los instrumentos de ciencia a bordo de SDO son:
- Helioseismic and Magnetic Imager (HMI).
Figura 10a. Este instrumento extiende las capacidades del Michelson Doppler Imager (MDI) a bordo
del Solar and Heliospheric Observatory (SOHO), con medidas continuas del disco solar completo a
una mayor resolucio´n espacial y cadencia (Ve´ase la seccio´n 3.1.1). El investigador principal (PI) es
Phil Scherrer y la institucio´n encargada es la Universidad de Standford.
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- Atmospheric Imaging Assembly (AIA).
Figura 10b. Este instrumento toma ima´genes de la atmos´fera solar, en multiples longitudes de onda,
con el fin de establecer relaciones entre dichas capas con cambios superficiales y del interior solar. El
conjunto de datos incluye ima´genes del Sol en 10 longitudes de onda cada 12 segundos. El investigador
principal (PI) es Alan Title y la institucio´n encargada es el Lockheed Martin Solar Astrophysics
Laboratory.
- Extreme Ultraviolet Variablity Experiment (EVE).
Figura 10c. EVE mide la irradiancia solar en longitudes de onda del extremo ultravioleta (EUV) con
una resolucio´n espectral, cadencia y precisio´n sin precedentes, en bu´squeda de comprender las varia-
ciones en escalas de tiempo que afecten el clima en la Tierra y en el espacio cercano. El investigador
principal (PI) es Tom Woods y la institucio´n encargada es la Universidad de Colorado.
3.1.1. HMI: Helioseismic and Magnetic Imager
El principal objetivo de la investigacio´n de HMI es estudiar el origen de la variabilidad solar, su
relacio´n con el interior solar y caracterizar las diferentes componentes de la actividad magne´tica.
HMI realiza mediciones del movimiento de la foto´sfera solar para estudiar las oscilaciones solares
y mide sobre una l´ınea espectral espec´ıfica la polarizacio´n para estudiar vectorialmente el campo
magne´tico en esta misma capa de la atmo´sfera solar. La descripcio´n completa de la misio´n, detalles
te´cnicos, funcionamiento y calibracio´n se encuentra en Schou et al. (2012).
Figura 11: La fotograf´ıa de la izquierda muestra el interior del instrumento HMI en el proceso de ensamblaje
y la imagen de la derecha corresponde a un renderizado 3D del instrumento terminado, tal y como fue
acoplado al sate´lite SDO. Tomado de http://hmi.stanford.edu/.
Como ya se menciono´ en la seccio´n anterior, ba´sicamente el disen˜o e implementacio´n de HMI sigue los
lineamientos establecidos para el Michelson Doppler Imager (MDI) a bordo del Solar and Heliospheric
Observatory (SOHO), el cual fue lanzado el 2 de Diciembre de 1995 y finalizo´ su programa de
observacio´n, con MDI, el 12 de Abril de 2011. Sin embargo, HMI incorpora varios cambios y mejoras
con respecto a su antecesor, generando observaciones del disco solar completo en la l´ınea de absorcio´n
del hierro, Fe I 6173 [A˚], con una resolucio´n espacial de 1 segundo de arco (arcsec). HMI consiste
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en un telescopio refractor, un selector de polarizacio´n, un sistema de estabilizacio´n de imagen, un
filtro de banda angosta (narrow–band) ajustable y dos ca´maras CCD de 4096 pixeles con obturadores
meca´nicos y controles electro´nicos (figura 11).
Funcionamiento.
Los datos de ciencia (data products) del HMI corresponden ba´sicamente a ima´genes del dico solar
completo en la intensidad del continuo, mapas de velocidad y del campo magne´tico (en la l´ınea de la
visual y vectorialmente), los cuales son obtenidos despue´s de una serie de procedimientos realizados
por el Joint Science Operations Center (JSOC) en la Universidad de Standford. Inicialmente, las
ima´genes son capturadas en una secuencia de polarizaciones con una cadencia de 4s para cada
ca´mara. Una ca´mara esta´ dedicada a las mediciones Doppler y a las secuencias de campo magne´tico
en la l´ınea de la visual, Blos, con una cadencia de 45 [s], mientras la segunda ca´mara toma las
secuencias de campo magne´tico vectorial a una cadencia de 90 [s]. En este estudio se trabaja con
todos los datos de ciencia de HMI, a excepcio´n de los magnetogramas vectoriales.
Figura 12: Esquema de ajuste (tuning) de los perfiles usados por HMI y la respectiva comparacio´n con la
l´ınea solar de absorcio´n del hierro, Fe I 6173 [A˚], (l´ınea negra). Las l´ıneas de colores muestran las funciones
de transmisio´n de los filtros de HMI, con una separacio´n de 7.6 [pm] entre cada uno de ellos (tuning–spacing).
Adaptado de http://hmi.stanford.edu/ y de Schou et al. (2012).
HMI mide secuencias de larga duracio´n de Dopplergramas (mapas de velocidad) y magnetogramas
(mapas del campo magne´tico) en la superficie visible del Sol (foto´sfera). Cada mapa de movimiento
32
o de campo magne´tico es calculado en tierra a partir de un conjunto de 12 ima´genes del Sol, cada
una de ellas obtenida con una diferente combinacio´n de direccio´n de polarizacio´n y de ajuste fino
en la longitud de onda alrededor de la l´ınea central del instrumento, la l´ınea del hierro, Fe I 6173
[A˚]. Las funciones de transmisio´n para cada uno de los filtros de tuning se muestran en la figura 12,
donde el ancho de cada una de ellas es de 7.6 [pm] lo cual se conoce en la literatura especializada
como tuning–bandpass–width.
Una imagen es obtenida de cada filtro de tuning y los resultados son usados para calcular la
velocidad y la magnitud del campo magne´tico en cada pixel. El selector de polarizacio´n requerido
para las mediciones de campo magne´tico es un conjunto de placas que pueden ser rotadas a diferentes
an´gulos para la deteccio´n de los para´metros de polarizacio´n (los para´metros de Stokes I,Q,U y
V). El conjunto de filtros pasa–banda (narrow–band–pass filters) de HMI lo constituye la ventana
frontal (front window), el filtro de bloqueo (blocking filter), un filtro de Lyot de 5 elementos (five–
element Lyot filter) y dos interfero´metros de Michelson. Las u´ltimas tres etapas de filtrado pueden
ser ajustadas rotando una serie de placas retardantes. El resultado de todas estas etapas de filtrado
y ajuste genera los filtros pasa–banda de 7.6 [pm] de ancho, en un rango de hasta 68 [pm] y centrado
en la l´ınea del hierro Fe I 6173 [A˚].
3.2. RHESSI: Revuen Ramaty High Energy Solar Spectroscopic Imager
El Revuen Ramaty High Energy Solar Spectroscopic Imager (RHESSI) es una misio´n de la NASA
como parte del programa SMEX (Small Explorer), lanzado el 5 de Febrero del 2002. El objetivo
primario de la misio´n es explorar la f´ısica fundamental de la aceleracio´n de part´ıculas y la liberacio´n
su´bita de energ´ıa en fulguraciones solares. Se busca lograr este objetivo usando espectroscop´ıa de
imagen en rayos–X y rayos–γ con una resolucio´n angular fina y una resolucio´n en energ´ıas buena,
ubicando con precisio´n las posiciones de las fuentes (rayos–X / rayos–γ) y generar as´ı espectros de
los electrones e iones acelerados en el plasma caliente durante una fulguracio´n solar. La informacio´n
general de la misio´n as´ı como una descripcio´n completa de funcionamiento y componentes del sate´lite
se encuentra en Lin et al. (2002).
Figura 13: La imagen de la izquierda muestra la concepcio´n art´ıstica de RHESSI en su o´rbita alrededor de la
Tierra. A la derecha, una fotograf´ıa tomada en 1972 del Dr. Revuen Ramaty (1937 – 2001) co–investigador
de la misio´n, a quien se le rindio´ homenaje al cambiar el nombre de la misio´n de HESSI a RHESSI el d´ıa
del lanzamiento, el 5 de Febrero de 2002. Tomado de http://hesperia.gsfc.nasa.gov/rhessi2/.
1 [pm] = 10 [mA˚].
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La misio´n inicialmente se conoc´ıa por la sigla HESSI (High Energy Solar Spectroscopic Imager),
sin embargo, despue´s de su lanzamiento HESSI fue renombrada en honor al Dr. Reuven Ramaty
(1937 – 2001), co–investigador y uno de los miembros fundadores del equipo de HESSI. Su partici-
pacio´n en el proyecto fue crucial para la aprobacio´n por parte de la NASA como el sexto sate´lite
del programa SMEX. RHESSI se convirtio´ as´ı en la primera misio´n espacial con el nombre de un
cient´ıfico de la NASA.
Como ya se menciono´ en la seccio´n 1.1, la mu´ltiple fenomenolog´ıa asociada a las fulguraciones,
tales como CME’s, SEP, radio bursts, seismos solares locales etc, son de un intere´s cient´ıfico alto,
no so´lo porque no se entienden completamente los procesos f´ısicos involucrados sino porque dichos
feno´menos presentan un reto excepcional a nivel tecnolo´gico en su deteccio´n y ana´lisis posterior. De
esta manera RHESSI busca explicar co´mo cantidades enormes de energ´ıa, del orden de 1015 veces la
energ´ıa asociada a una bomba ato´mica, es liberada en la atmo´sfera solar y hacia el espacio exterior
en escalas de tiempo de minutos. Adema´s, se busca entender de que´ manera los electrones, protones
e iones pesados son acelerados a dichas energ´ıas, pues estos eventos eruptivos solares energe´ticos con-
stituyen la principal influencia en el clima espacial (spaceweather) y presentan peligros considerables
para la Tierra y su espacio cercano.
Descripcio´n general.
La misio´n RHESSI consiste en una nave espacial rotante en una o´rbita de baja altura, inclinada
38 grados con respecto al Ecuador terrestre. El u´nico instrumento a bordo es un espectro´metro de
imagen con la capacidad de obtener series de temporales de alta fidelidad de fulguraciones solares
en rayos-X y rayos-γ. Para esto utiliza dos tecnolog´ıas complementarias: un conjunto de rejillas finas
(grids) para modular la radiacio´n solar y detectores de germanio para medir la energ´ıa de los fotones
de manera precisa.
Figura 14: La imagen de la izquierda corresponde al esquema del sate´lite RHESSI, indicando sus principales
componentes. La fotograf´ıa de la derecha muestra el soporte primario del sate´lite (spacecraft bus) el cual
ba´sicamente es una estructura de aluminio en donde van anclados los dema´s componentes (pa´neles solares,
electro´nica, bater´ıa, etc.). Tomado de http://hesperia.gsfc.nasa.gov/rhessi2/.
La capacidad de RHESSI para generar ima´genes esta´ basada en una transformada de Fourier, la cual
utiliza un conjunto de 9 colimadores de modulacio´n rotantes (Rotational Modulation Collimators –
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RMCs). Cada RMC consiste en dos rejillas de wolframio ampliamente espaciadas y finas que modulan
temporalmentre la sen˜al foto´nica de las fuentes en el campo de la visual mientras el sate´lite realiza
una rotacio´n alrededor de su eje, el cual es paralelo al eje principal del conjunto de RMCs. De esta
manera, RHESSI cuenta con una resolucio´n espacial de 1 [arcsec] en energ´ıas de rayos-X (por debajo
de ∼ 40 [keV]), hasta 7 [arcsec] para energ´ıas de 400 [keV] y 36 [arcsec] para l´ıneas de rayos-γ y
el continuo por encima de 1 [MeV]. Una descripcio´n completa de los procedimientos y algoritmos
usados por RHESSI para generar ima´genes se encuentra en Hurford et al. (2002).
La espectroscop´ıa de alta resolucio´n resulta de los 9 cristales de germanio que detectan los fotones
en rayos-X y rayos-γ transmitidos a trave´s de las rejillas, en el rango de 3 [keV] hasta 20 [MeV].
Su resolucio´n en energ´ıas de hasta 1 [keV] permite reconstruir espectros detallados durante una
fulguracio´n solar, dando as´ı informacio´n sobre los procesos de aceleracio´n. Smith et al. (2002) describe
en detalle las caracter´ısticas y especificaciones del espectro´metro de RHESSI.
(a) I.T.A. (b) Arreglo de rejillas (c) Espectro´metro (d) Atenuadores
Figura 15: Diferentes componentes del RHESSI. Tomado de http://hesperia.gsfc.nasa.gov/rhessi2/.
Los componentes principales de la instrumentacio´n del RHESSI se muestran en la figura 15. Entre
estos figuran el Imaging Telescope Assembly (I.T.A.), el arreglo de rejillas, el espectro´metro y los
atenuadores.
- Imaging Telescope Assembly (I.T.A.)
El I.T.A. (figura 15a) consiste en el tubo del telescopio, las gu´ıas para las rejillas, el Solar Aspect
System – SAS y el Roll Angle System – RAS (Lin et al., 2002). Las gu´ıas frontales y traseras son
acopladas al tubo del telescopio, con lo cual se mantiene la separacio´n y alineacio´n entre ellas.
- Arreglo de rejillas
Nueve rejillas son colocadas en una gu´ıa en cada extremo del tubo del telescopio (figura 15b). Las
parejas de rejillas modulan la transmisio´n de las emisiones en rayos-X y rayos-γ durante fulguraciones
solares, a trave´s de los detectores, mientras el sate´lite rota alrededor del eje del tubo del telescopio.
Las cuentas moduladas (count–rates) en los nueve detectores son trabajadas con ayuda de Solar-
Soft (SSW) y el paquete de RHESSI para reconstruir las ima´genes de las fulguraciones solares en
diferentes bandas de energ´ıa.
Toda la documentacio´n tanto de Solarsoft (SSW) como el paquete de reduccio´n para RHESSI se encuentra en
http://www.lmsal.com/solarsoft/.
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- Espectro´metro
El espectro´metro (figura 15c) contiene nueve cristales de germanio los cuales esta´n posicionados en la
parte posterior del tubo del telescopio, detra´s de las parejas de rejillas. Estos detectores son enfriados
a temperaturas del orden de 75 [K] (−198 ) y un alto voltaje se hace circular a trave´s de ellos (∼
4000 [V]). Bajo estas condiciones convierten los rayos-X y rayos-γ en pulsos de corriente ele´ctrica, los
cuales son proporcionales a la energ´ıa del foto´n incidente y es medida por dispositivos electro´nicos a
bordo del sate´lite.
- Atenuadores
Discos atenuadores removibles hacen parte del espectro´metro (figura 15d). Estos se pueden desplazar
al frente de los detectores de germanio durante fulguraciones muy energe´ticas, atenuando de esta
manera el flujo en rayos-X que llega a los detectores y por tanto previniendo los efectos de saturacio´n
que pueden ocurrir cuando el nu´mero de cuentas es muy elevado. Sin los atenuadores RHESSI es ma´s
sensible y emisiones de fulguraciones ma´s de´biles pueden ser detectadas (micro y nano fulguraciones).
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4. Ana´lisis observacional
En esta seccio´n se presenta la evidencia observacional analizada en este trabajo, mostrando las
diferentes caracter´ısticas de los eventos considerados y los resultados iniciales que se obtuvieron de
ellos.
4.1. Fulguracio´n del 15 de Febrero de 2011
El 15 de Febrero del 2011 la regio´n activa AR11158, catalogada as´ı por la NOAA (National Oceanic
and Atmospheric Administration), albergo´ una fulguracio´n de categor´ıa GOES X2.2 (SOL2011-02-
15T01:55 X2.2), la cual, en la banda de 1–8 [A˚] inicio´ a las 01:43:44 UT, alcanzando su ma´ximo a
las 01:55:30 UT y finalizo´ a las 02:27:32 UT, siendo la primer fulguracio´n de categor´ıa X del ciclo
solar 24 (Alvarado-Go´mez et al., 2012).
Figura 16: Ima´genes de AIA de la corona solar en longitudes de onda del EUV del primer even-
to de categor´ıa X del actual ciclo solar: La fulguracio´n X2.2 del 15 de Febrero de 2011. Tomado de
http://sdo.gsfc.nasa.gov/gallery/main.php.
Kosovichev (2011) fue el primero en reportar actividad s´ısmica asociada a este evento. En dicho
art´ıculo se afirma que las ondas helios´ısmicas fueron inducidas por una perturbacio´n al inicio de la fase
impulsiva de la fulguracio´n, observada antes de la emisio´n en HXR (50−100 [keV]), y probablemente
asociada con calentamiento atmosfe´rico por electrones relativamente poco energe´ticos (∼ 6−50 [keV])
y transporte de flujo de calor. Sin embargo, los electrones de baja energ´ıa alcanzan su ma´ximo en el
mismo instante que los electrones de alta energ´ıa; esto se conoce como el feno´meno soft-hard-soft, de
tal manera que no hay forma de distinguir las dos poblaciones electro´nicas. Por otra parte, el autor
asocia la fuente s´ısmica con una perturbacio´n localizada en uno de los extremos de los denominados
flare ribbons en la literatura en lengua ionglesa, y la anisotrop´ıa del frente de onda se explica en
te´rminos del movimiento de la fuente (ve´ase Kosovichev (2011)).
Recientemente Zharkov et al. (2011) analizo´ el mismo evento utilizando “holograf´ıa acu´stica”
(Donea et al., 1999, 2000) mostrando la existencia de una fuente s´ısmica secundaria bastante de´bil.
Adema´s. en ese trabajo se muestra una posible correlacio´n espacial entre las fuentes s´ısmicas y los
extremos de un sigmoide (una revisio´n completa sobre sigmoides se encuentra en Pevtsov (2002)),
indicando la presencia de un tubo de flujo magne´tico en esta fulguracio´n. Basado en lo anterior,
Zharkov et al. (2011) proponen un escenario fenomenolo´gico donde las fuentes s´ısmicas esta´n ubicadas
en los extremos de un tubo de flujo que erupciona en el proceso dela fulguracio´n.
Trazos brillantes a ambos lados de la l´ınea de inversio´n principal del campo magne´tico en la regio´n activa.
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Figura 17: Ima´genes del HMI de la foto´sfera solar del d´ıa 15 de Febrero de 2011 a las 01:55:30 UT. Izquierda:
Intensidad del continuo; Centro: Magnetograma; Derecha: Dopplergrama.
Para analizar este evento utilizamos datos de velocidad (dopplergramas) y de campo magne´tico
(magnetogramas) del HMI/SDO, los cuales, como ya se menciono´ en la seccio´n 3.1.1, consisten en
observaciones del disco completo en la l´ınea fotosfe´rica del Fe I 6173[A˚], obtenidas con una cadencia
de 45 [s]. Adicionalmente ima´genes reconstruidas de RHESSI (seccio´n 3.2), en las bandas de energ´ıa
de 12− 40 y 40− 100 [keV] y con una resolucio´n de ∼ 1 [arcsec], fueron usadas para caracterizar la
emisio´n en HXR de la fulguracio´n.
4.1.1. Ana´lisis helios´ısmico
De manera ana´loga a Zharkov et al. (2011), para el ana´lisis helios´ısmico de este evento se utilizo´ holo-
graf´ıa acu´stica. Utilizando este procedimiento computacional se realizo´ la reconstruccio´n del mapa
de potencia de egresio´n de la regio´n que albergo´ a la fulguracio´n sobre diferentes rangos del espectro
acu´stico.
Figura 18: Espectro de energ´ıas (histograma)
de la emisio´n s´ısmica de la fulguracio´n X2.2
del 15 de Febrero de 2011 en NOAA AR11158.
La fuente ma´s intensa (source 1) es visible en
mu´ltiples frecuencias, mientras que la fuente
de´bil u´nicamente es visible en la banda de 6
[mHz].
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La figura 18 muestra el espectro de emisio´n s´ısmica (histograma), asociado a la distribucio´n de energ´ıa
acu´stica inferida de mapas de egresio´n, en diferentes instantes de tiempo durante la fase impulsiva de
la fulguracio´n, ya que en esta fase es en donde se asume que el mecanismo generador del heliosismo
actu´a. Para la fuente ma´s intensa (source 1) la mayor´ıa de la potencia es radiada en la banda de 2.5
- 4.5 [mHz] del espectro; si se suman las energ´ıas a 3 [mHz] y 4 [mHz] se obtiene una energ´ıa acu´stica
de ∼ (1.8 ± 0.2) ×1027 [erg]. La fuente de´bil (source 2) es visible en la banda de 6 [mHz] con una
energ´ıa acu´stica estimada de ∼ 3× 1025 [erg].
Figura 19: Distribucio´n de las fuentes acu´sticas en la region que albergo´ la fulguracio´n. Los paneles superiores
muestran los mapas de potencia de egresio´n, en las bandas 2.5–4.5 [mHz] y 5.5–6.5 [mHz], normalizados
a la unidad en el Sol calmo promedio. El cuadro central izquierdo muestra la imagen en el continuo de la
regio´n activa analizada y el cuadro central derecho representa una ma´scara cuyo valor es la unidad (negro)
en la region de la fuente y cero (verde) en todos los dema´s puntos. El cuadro inferior izquierdo muestra el
campo magne´tico pre-flare en la l´ınea de visio´n o line-of-sight (l-o-s) en [kG]. El cuadro inferior derecho
muestra el logaritmo en base 10 del promedio cuadra´tico del cambio del campo magne´tico l-o-s en el espectro,
entre 2.5–4.5 [mHz], durante la fase impulsiva del flare. Las flechas etiquetadas con S1 y S2 muestran las
ubicaciones de las fuentes acu´sticas compactas cuyo espectro de energ´ıa es denotado por Source 1 y Source
2, respectivamente, en el espectro de la figura 18. La ausencia de una sen˜al importante en la ubicacio´n
denotada por S2 en el cuadro superior izquierdo implica que la emisio´n s´ısmica de la fuente 2, aunque
importante en la banda de 5.5–6.5 [mHz], es insignificante en la banda de 2.5–4.5 [mHz].
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En la figura 18 la curva verde representa la potencia de egresio´n calculada en la pupila, mientras que
la curva azul es la potencia acu´stica total. Se han integrado las curvas verde y azul y se ha tomado la
razo´n como un estimativo de la fraccio´n de energ´ıa, emitida por las fuentes acu´sticas, que regresa a la
superficie a trave´s de la pupila utilizada en el ca´lculo de la egresio´n. Dichas curvas deber´ıan coincidir
si toda la potencia acu´stica emitida por la fuente regresa a la pupila y no hay contribuciones de ruido
a la sen˜al observada en la potencia de egresio´n. El hecho de que las curvas verde y azul sean tan
similares, como se aprecia en la figura 18, es debido a que la mayor parte de la potencia que proviene
de una fuente acu´stica del taman˜o representado por la sen˜al observada en el mapa de potencia de
egresio´n (figura 19) es capturada por la pupila, a pesar del hecho de que el resto de la superficie del
Sol ofrece un a´rea mucho mayor.
4.1.2. Variacio´n del campo magne´tico
De acuerdo con Fisher et al. (2012) dado un cambio en el campo magne´tico fotosfe´rico podemos
estimar las componentes de la fuerza de Lorentz que resultan de la reestructuracio´n magne´tica. El
cambio en el tiempo de la fuerza por unidad de a´rea esta´ dado por:
∂Fr
∂t
=
1
8pi
∫
A
dA
∂
∂t
(
B2h −B2r
)
, (54)
donde Bh y Br son respectivamente, la magnitud del campo magne´tico horizontal y de su componente
radial sobre la foto´sfera. Es decir, la magnitud al cuadrado del campo magne´tico en una localidad
es igual a B2h + B
2
r , teniendo Bh dos grados de libertad en el plano horizontal. La integracio´n en
la ecuacio´n (54) se realiza sobre el a´rea A donde ocurren los cambios en el campo, inducidos por
la fulguracio´n, resultando en la fuerza de Lorentz total actuante en la superficie solar. Podemos
reordenar la u´ltima expresion en la forma
∂Fr
∂t
=
1
4pi
∫
A
dA
(
Bh · ∂Bh
∂t
−Br ∂Br
∂t
)
. (55)
Siguiendo el argumento expuesto por Fisher et al. (2012), podemos asumir que los cambios en los
campos son observados en un intervalo de tiempo ∆t y realizar una integracio´n temporal en la u´ltima
expresio´n con el fin de hallar los cambios en la componente de la fuerza de Lorentz, ∆Fr:
∆Fr =
1
4pi
∫
A
dA (Bh ·∆Bh −Br∆Br) . (56)
Como estamos interesados en la perturbacio´n magne´tica sobre la foto´sfera, consideramos la fuerza
dirigida hacia el interior solar:
∆Fr,inward = −∆Fr = 1
4pi
∫
A
dA (Br∆Br −Bh ·∆Bh) . (57)
Para tratar de cuantificar la contribucio´n de la fuerza de Lorentz al balance energe´tico del heliosismo
se deben realizar algunas suposiciones teo´ricas, teniendo en cuenta los datos disponibles para realizar
Esto es resultado de una refraccio´n fuerte bajo la superficie debido a que la velocidad del sonido se incrementa
ra´pidamente con la profundidad (Lindsey and Braun, 2000). Si la velocidad del sonido fuese uniforme en el interior
solar, casi toda la potencia acu´stica emitida por la fuente no caer´ıa dentro de una pupila relativamente pequen˜a como
la que es aplicada en el ca´lculo de la potencia de egresio´n.
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la estimacio´n. En primer lugar, asumiremos que ∆Br es nulo, lo cual corresponder´ıa al caso en el
que el flujo magne´tico estuviese congelado en un medio fotosfe´rico, de tal manera que no podemos
ver un cambio en la geometr´ıa de la regio´n magne´tica durante el tiempo acu´stico de relajacio´n,
τac ∼ c/2H ∼ 40 s, siendo H la escala de altura de presio´n en la foto´sfera (∼ 300 km). De este
modo, Br∆Br − Bh ·∆Bh es simplemente −Bh ·∆Bh, el cual supondremos que es del mismo orden
de magnitud que Blos∆Blos. Esta posibilidad puede estar errada. Por ejemplo, ∆B podr´ıa tener una
magnitud 5 veces mayor que ∆Blos si ∆Bh se desviara de la perpendicular, a la l´ınea de la visual,
en 1/5 de un radia´n. La probabilidad de que esto suceda es inversamente proporcional al a´ngulo que
requiera ∆B para ser perpendicular a la l´ınea de la visual.
Lo que sigue es estimar Blos∆Blos. Calculamos el valor medio del campo magne´tico en la l´ınea de
la visual sobre la regio´n determinada por la ma´scara mostrada en la figura 19, encontrando que es
de
〈Blos〉 = 500 G, (58)
donde los corchetes indican un promedio espacial sobre la regio´n identificada en la ma´scara de la
fuente (ver figura 19, cuadro central derecho).
Figura 20: Sen˜ales Doppler (panel superior) y campo magne´tico en la l´ınea de visio´n (inferior) integradas
sobre la regio´n de la fuente, definida por la ma´scara l´ımite representada en el recuadro central derecho de
la figura 19, como funcion del tiempo t. La l´ınea verde vertical en t = 0 identifica la fase impulsiva de la
fulguracio´n. El perfil rojo de tipo “colmillo” en el panel superior representa el perfil Doppler del flare, libre
de la contaminacio´n producida por las oscilaciones de 5-minutos. Las l´ıneas rojas segmentadas en el panel
inferior identifican lo que se ha propuesto reconocer como la componente de tipo-paso (step-like) del perfil
del campo magne´tico en la l´ınea de visio´n.
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La figura 20 muestra las variaciones en las sen˜ales Doppler y del campo magne´tico en la l´ınea de la
visual como funcio´n del tiempo t. El recuadro superior muestra la sen˜al Doppler (red shift) integrada
sobre la regio´n de la fuente. Se puede observar las oscilaciones regulares de 5–minutos y se destaca
un comportamiento transitorio durante la fase impulsiva de la fulguracio´n, la cual se ha ubicado
en el instante t = 0. El recuadro inferior muestra la magnitud del campo magne´tico en la l´ınea de
la visual, Blos, integrado sobre la misma regio´n, pero se le ha restado el valor promedio estimado
anteriormente de 500 [G]. Tambie´n se observa un comportamiento transitorio del campo. Se sugiere
que este perfil, en el instante correspondiente a la fase impulsiva, tiene un incremento su´bito de
37 [G] que es ba´sicamente ef´ımero; dicho incremento retorna a un valor que esta´ ∼12 [G] sobre la
tendencia pre-flare, la cual ven´ıa incrementa´ndose a razo´n de 0.4 [G/min] indicada por la pendiente
de las l´ıneas segmentadas rojas en el panel inferior de la figura 20.
Ahora, se considera que el cambio magne´tico esta´ dado por la componente tipo-paso mostrada
por el desplazamiento entre las l´ıneas rojas segmentadas en el panel inferior de la figura 20, siendo
este desplazamiento de 12 [G]:
∆〈Blos〉 = 12 G, (59)
el cual es un cambio menor comparado con estudios previos de restructuracio´n del campo magne´tico
durante fulguraciones energe´ticas; por ejemplo Sudol and Harvey (2005) usando magnetogramas del
Global Oscillation Network Group (GONG) reportan, para una muestra de 15 eventos de categor´ıa
X, un valor medio de 90 [G] para el cambio del campo en la l´ınea de la visual, mientras que Zharkova
et al. (2005), usando datos datos del Michelson Doppler Imager (MDI), reportan un cambio absoluto
en el campo de 120 [G] para un evento de categor´ıa GOES-X4.8.
En principio, esto esta´ de acuerdo con un modelo de liberacio´n de energ´ıa magne´tica que requiere
un “cambio irreversible” en la configuracio´n magne´tica para inducir un heliosismo local. F´ısicamente
hablando, la energ´ıa liberada por el campo magne´tico coronal deja en dicho campo un cambio ir-
reversible a algu´n nivel, de tal manera que al integrar B2/8pi sobre la corona se debe reflejar la
reduccio´n en la energ´ıa magne´tica que sigue a la fulguracio´n (Hudson, 2000). El teorema del virial
magne´tico afirma que una manifestacio´n apreciable de este cambio en la configuracio´n se observa en
cualquier superficie, S, que envuelva la regio´n en donde la energ´ıa magne´tica ha disminuido, siempre
y cuando el campo sea libre-de-fuerzas (force-free) en S y en su interior. Esto sugiere fuertemente
que dicho cambio tenga una manifestacio´n en el campo magne´tico fotosfe´rico, a trave´s del cual el
flujo magne´tico pasa. Es por esta razo´n que una componente de tipo-paso en la sen˜al del campo
magne´tico fotosfe´rico demarcando la etapa impulsiva de la fulguracio´n es de intere´s particular como
una fuente plausible de trabajo realizado en el campo acu´stico del interior solar. Un cambio en el
campo magne´tico que es revertido una vez la etapa impulsiva de la fulguracio´n ha concluido sugiere
ser simplemente la sen˜al de un ambiente radiativo perturbado durante la fase impulsiva. Obviamente
es posible que dicho ambiente radiativo sea alterado en forma irreversible despue´s de la fase impulsi-
va. Ma´s au´n, el cambio requerido no necesariamente debe ocurrir en la vecindad de la fuente acu´stica
para satisfacer el teorema del virial magne´tico.
De acuerdo con las consideraciones anteriores, tomamos la densidad de fuerza magne´tica por
unidad de a´rea, por tanto una presio´n, debida a la transicio´n como
Como Blos var´ıa considerablemente a lo largo de toda la regio´n de la fuente, 〈Blos∆Blos〉 puede ser considerable-
mente diferente del producto de los promedios utilizado como aproximacio´n en la ecuacio´n (60). El error puede llegar
a ser hasta del 100 %, mas se asume que la diferencia generada es de hasta de un orden de magnitud.
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∆Pm =
1
4pi
〈Blos∆Blos〉 ∼ 〈Blos〉∆〈Blos〉 = 480 dyne
cm2
. (60)
Usando el nu´mero de pixeles unitarios en la ma´scara, encontramos un a´rea de
A = (105 pix) δx δδy, (61)
donde cada pixel tiene dimensiones
δx = δy = 5× 10−4R = 0,35 Mm, (62)
por lo tanto,
A = 12,8 Mm2 = 1,3× 1017 cm2. (63)
Esto lleva a una fuerza transitoria integrada sobre la regio´n de la fuente de
∆Fr = ∆PmA ' 3× 1019 dyne. (64)
Ahora, para estimar el trabajo realizado por esta fuerza sobre el campo acu´stico se requiere determi-
nar la longidud caracter´ıstica fotosfe´rica, ∆r, inducida dentro de la escala del tiempo de relajacio´n
acu´stica, aproximadamente 40 [s] en la foto´sfera del Sol calmo. Una manera de hacerlo es integrar
el perfil de tipo-colmillo, dibujado en rojo en el panel superior de la figura 20, suponiendo que, y
admitiendo la posibilidad de que el error sea significativo, el desplazamiento fotosfe´rico se ver´ıa de
esa manera sin la contaminacio´n de las oscilaciones de 5-minutos. Consideremos el a´rea subtenida
por dicho perfil como
∆r =
1
2
base× altura = 0,5× 225 s× 320 m/s ' 36 km = 3,6× 106 cm, (65)
donde la “base” y la “altura” del perfil se relacionan respectivamente con la duracio´n (225 [s]) y la
velocidad (320 m/s) del efecto de la perturbacio´n fotosfe´rica como se puede inferir del ana´lisis Doppler
en el tiempo en la regio´n considerada (ver Figura 20). Ahora, se determina el trabajo suponiendo que
mientras el desplazamiento avanza la fuerza promedio viene dada por la mitad del cambio transitorio,
∆F en la ecuacio´n (64), puesto que la otra mitad corresponde al retorno; entonces,
∆W =
1
2
∆Fr ∆r ' 1× 1026 erg. (66)
La energ´ıa estimada en la expresio´n (66) es menos que los ∼ (1.8 ± 0.2) ×1027 [erg] determinados de
la sen˜al helios´ısmica del flare (source 1). Es evidente que existen otros cambios ma´s ra´pidos en la sen˜al
magne´tica de la l´ınea de la visual como se aprecia en la figura 20, luego existe la posibilidad de que la
fuerza inducida por el cambio transitorio sea mayor que la componente tipo-paso. Por ejemplo, si se
supone que el cambio es del orden del incremento su´bito de 37 [G] observado durante el intervalo de
tiempo de −1,0 to +2,5 [min], esto incrementar´ıa el valor estimado de ∆W proporcionalmente a ∼ 3×
1026 [erg]. Este valor alcanza el ∼ 18 % del estimado de la potencia de egresio´n de la fuente analizada,
representando una fraccio´n importante de esta u´ltima como para ser considerado despreciable; sin
embargo, se debe recordar en este punto que este tratamiento considera u´nicamente la componente
de la l´ınea de la visual del campo magne´tico y la contribucio´n por parte de la reconfiguracio´n de
las otras componentes del campo a la energ´ıa total acu´stica puede ser mucho mayor que el valor
presentado aca´.
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4.1.3. Emisio´n en HXR
A partir de los datos de RHESSI en HXR se determino´ la posicio´n espacial de los pies de la fulguracio´n
en cuatro intervalos de tiempo diferentes durante la fase impulsiva de la fulguracio´n, donde fueron
observados los cambios tanto en campo magne´tico y como en las velocidades (figura 21). Este ana´lisis
revelo´ una estructura compleja en la distribucio´n de los pies de la fulguracio´n durante esta fase
sugiriendo reconexiones magne´ticas mu´ltiples y movimiento a lo largo de los ribbons de la fulguracio´n.
Dicho proceso parece terminar con la restructuracio´n del campo magne´tico como un relajamiento
hacia una configuracio´n ma´s horizontal con respecto a la superficie, y la precipitacio´n de part´ıculas
en los extremos de los ribbons asociados a la fulguracio´n. La flecha blanca de la izquierda indica el
centro de la regio´n fuente analizada (ma´scara en la figura 19).
Figura 21: Diferencias Doppler, tomadas del HMI, al inicio de la fase impulsiva de la fulguracio´n (izquierda)
y en el instante de deteccio´n del frente de onda del heliosismo (derecha) combinadas con contornos de
RHESSI-CLEAN de niveles 50, 60, 70, 80 y 90 % del ma´ximo de intensidad detectado, en las bandas de
40− 100 y 12− 40 [keV] e integrados en los intervalos de tiempo mostrados en la figura. Las flechas blancas
indican la ubicacio´n de los extremos de uno de los ribbons de la fulguracio´n. La flecha de la izquierda apunta
al centro de la regio´n de la fuente analizada.
4.1.4. Discusio´n
Basados en los datos analizados del HMI/SDO fue posible confirmar la aparicio´n de los dos heliosismos
inducidos por la fulguracio´n X2.2 del 15 de Febrero del 2011 (Kosovichev, 2011; Zharkov et al., 2011).
Los trabajos de Hudson et al. (2008) y Fisher et al. (2012) describen teo´ricamente la posibilidad de
estimar la contribucio´n de la fuerza de Lorentz transitoria a la generacio´n del heliosismo, basados en
sen˜ales magne´ticas durante la fase impulsiva de la fulguracio´n. El ana´lisis realizado constituye una
estimacio´n preliminar (orden de magnitud) de la contribucio´n basados u´nicamente en la sen˜al del
campo magne´tico en la l´ınea de la visual, dada la no disponibilidad de magnetogramas vectoriales
fidedignos del HMI/SDO para este evento, al momento de realizar este trabajo. La contribucio´n total
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basada en mediciones vectoriales del campo magne´tico puede ser mayor o menor que la presentada
aca´, pero es probable que sea mucho mayor. Por ejemplo, si la distribucio´n de B y ∆B puede ser
considerada como isotro´pica, entonces la estimacio´n gruesa realizada aca´ es ma´s una sub-estimacio´n
del valor real.
El ca´lculo del trabajo realizado por la fuerza de Lorentz basado u´nicamente en la sen˜al magne´tica
del cambio en el campo en la l´ınea de la visual, es de ∼ 1 × 1026 [erg], aproximadamente el 6 % de
los 1.8×1027 [erg] estimados para la energ´ıa total en la sen˜al acu´stica. Este valor representa ya una
fraccio´n importante, y si no se tuviese ma´s informacio´n, despreciar su contribucio´n ser´ıa inapropiado
para propo´sitos generales. De hecho, si consideramos nuevamente la posibilidad de que la componente
vertical de ∆B sea cero, entonces se sigue que
∆Blos = ρ∆B · oˆ, (67)
donde ∆B es el cambio en el campo que yace el el plano vertical local que contiene la direccio´n de
la l´ınea de visual, oˆ, y ρ es el seno del a´ngulo entre oˆ y la direccio´n vertical, rˆ. Para la AR11158
en el instante de la fulguracio´n, ρ era 0.267. Luego, bajo la suposicio´n de que ∆B es horizontal, se
sigue que el valor de la componente de ∆B al cual la l´ınea de la visual es sensible es de ∆B/ρ =
(12/0.267) [G] = 45 [G]. Reemplazando este valor por la estimacio´n previa de 12 [G] en la ecuacio´n
(66) incrementa el valor del trabajo de 1 ∼ 1026 [erg] a ∼ 4 × 1026 [erg]. Este valor corresponde a
aproximadamente el 23 % de los 1.8×1027 [erg] estimados para la energ´ıa acu´stica. Este valor supera
la energ´ıa estimada en la banda de 5–7 [mHz] donde el mapeo de la sen˜al es ma´s evidente, como se
ha visto en heliosismos detectados previamente (Donea and Lindsey, 2005).
Sin embargo, el mapa de la media cuadra´tica del cambio en el campo magne´tico en la l´ınea de la
visual, panel inferior derecho en la figura 19 en el rango de 2.5 – 4.5 [mHz], muestra variaciones rms
en ∆Blos cercanas a los 100 [G], sin correcio´n de proyeccio´n en ρ, en regiones lejanas a las fuentes 1 y
2 y en donde no se detecta una emisio´n acu´stica importante. Ma´s au´n, a partir de observaciones de
RHESSI, la emisio´n en HXR del evento muestra una estructura compleja de los pies de la fulguracio´n
con mu´ltiples regiones de precipitacio´n de part´ıculas durante la fase impulsiva del evento, sin mostrar
una correlacio´n espacial entre estos lugares de precipitacio´n y la ubicacio´n de las fuentes acu´sticas,
por lo que no se puede afirmar concluyentemente que el mecanismo que involucra la reestructuracio´n
del campo es el u´nico actuante en este caso.
4.2. Fulguracio´n del 9 de Marzo de 2011
La segunda fulguracio´n tipo X del presente ciclo solar ocurrio´ el 9 de Marzo de 2011 en la regio´n
activa NOAA AR11166 (figura 22). Esta fulguracio´n X1.5 (SOL2011-03-09T23:30 X1.5) inicio´ a las
23:13:00 UT, alcanzo´ su ma´ximo a las 23:30:00 UT y finalizo´ a las 23:29:00 UT en la banda de 1–8
[A˚]. No se tienen reportes publicados hasta la fecha de respuesta s´ısmica asociada a esta fulguracio´n.
4.2.1. Ana´lisis helios´ısmico
La primera parte del ana´lisis busca determinar si el evento del 9 de Marzo 2011 tiene una respues-
ta helios´ısmica asociada. Para esto se genera la secuencia temporal de diferencias Doppler, usando
datos del HMI/SDO, durante un intervalo de 2 horas alrededor del instante del ma´ximo de la fulgu-
racio´n usando ∼ 160 Dopplergramas. Ana´logamente, se genera la secuencia temporal de diferencias
magne´ticas, la cual es utilizada en el ana´lisis de la variacio´n del campo magne´tico (seccio´n 4.2.2).
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Figura 22: Ima´genes de AIA de la corona solar en longitudes de onda del EUV del segundo even-
to de categor´ıa X del actual ciclo solar: El flare X1.5 del 9 de Marzo de 2011. Tomado de
http://sdo.gsfc.nasa.gov/gallery/main.php.
Figura 23: Los paneles de la izquierda muestran el magnetograma (arriba, en [G]) y el Dopplergrama (abajo,
en [m/s]) del HMI/SDO en el instante del ma´ximo GOES de emisio´n de la fulguracio´n. Los paneles de la
derecha muestran los mapas de diferencias respectivas en el mismo instante de tiempo. Las flechas blancas
indican las ubicaciones seleccionadas para el ana´lisis helios´ısmico y magne´tico.
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La figura 23 muestra el magnetograma (panel superior izquierdo) y el Dopplergrama (panel inferior
izquierdo) en el instante del ma´ximo en intensidad registrado por GOES (23:23:00 UT) de la regio´n
que albergo´ el evento, y los paneles de la derecha muestran los mapas de diferencias magne´ticas
(arriba) y Doppler (abajo) en donde se aprecian las sen˜ales transitorias en el instante del pico GOES
de la fulguracio´n. La figura 24 muestra los diagramas time–distance, obtenidos mediante un mapeo
a coordenadas polares de los mapas de diferencias Doppler, con centros en las ubicaciones sen˜aladas
por las flechas blancas en la figura 23, promediando alrededor de 360° de tal forma que se obtengan
contribuciones en todas las direcciones.
———————————————————————————————————————————
———————————————————————————————————————————
Figura 24: Diagramas time–distance centrados en las ubicaciones sen˜aladas por las flechas blancas en la
figura 23 (A izquierda, B derecha). Se muestra en los paneles intermedios una posible sen˜al de´bil, marcada
con cuadros blancos, la cual se asemeja al perfil t´ıpico de propagacio´n de un seismo solar. Los paneles
inferiores muestran los intervalos de tiempo–distancia utilizados para la estimacio´n de la cinema´tica de la
sen˜al.
Una descripcio´n completa de este me´todo helios´ısmico se encuentra en Kosovichev (2006b).
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Una sen˜al tenue es visible en los diagramas time–distance para ambas ubicaciones, indicada por
recuadros blancos en el panel intermedio de la figura 24, sugiriendo la posibilidad de un heliosismo
muy de´bil asociado a este evento. En principio esto podr´ıa ser simplemente ruido en todo el conjunto
de datos; sin embargo, y teniendo en cuenta lo anterior, se cuantifico´ la cinema´tica de la sen˜al
utilizando la ubicacio´n de los recuadros blancos, ajustados al perfil observado en los diagramas time–
distance, determinando la velocidad media, v¯, y la aceleracio´n media, a¯, de la sen˜al en diferentes
intervalos (paneles inferiores figura 24).
Tiempo (min) Distancia (Mm) v¯ (km/s) a¯ (m/s2)
30 2.4 – –
33 4.3 10.6 –
36 6.6 12.8 12.2
39 9.1 13.9 6.1
42 12.0 16.1 12.2
45 15.5 19.4 18.3
Tabla 3: Cinema´tica de la sen˜al detectada en el diagrama time–distance centrado en la ubicacio´n A. La
velocidad y la aceleracio´n promedio durante los intervalos analizados son, respectivamente, 〈v〉 ∼= 14,6
[km/s] y 〈a〉 ∼= 12,2 [m/s2].
Tiempo (min) Distancia (Mm) v¯ (km/s) a¯ (m/s2)
30 2.4 – –
33 3.2 4.4 –
36 4.2 5.6 6.7
39 5.5 7.2 8.9
42 7.2 9.4 12.2
45 8.9 9.4 0.0
48 11.1 12.2 15.5
51 13.7 14.4 12.2
Tabla 4: Cinema´tica de la sen˜al detectada en el diagrama time–distance centrado en la ubicacio´n B. La
velocidad y la aceleracio´n promedio durante los intervalos analizados son, respectivamente, 〈v〉 ∼= 8,9 [km/s]
y 〈a〉 ∼= 9,3 [m/s2].
Los valores aca´ presentados para ambas sen˜ales son cercanos al l´ımite inferior del perfil t´ıpico de
propagacio´n de heliosismos previamente observados (Kosovichev, 2006b). En las tablas 3 y 4, las
ubicaciones A y B se refieren a las indicadas en la figura 23.
4.2.2. Variacio´n del campo magne´tico
Como fue descrito en las secciones anteriores, se requiere determinar el campo promedio en la l´ınea
de la visual, 〈Blos〉, y su cambio ∆ 〈Blos〉, durante la fase impulsiva de la fulguracio´n con el fin de
estimar la energ´ıa debida a la restructuracio´n del campo, de acuerdo con las ecuaciones (57) y (66).
Como una primera aproximacio´n al seguimiento de la variacio´n magne´tica durante este evento,
se aplico´ una caracterizacio´n pixel-a-pixel de las fluctuaciones del campo magne´tico fotosfe´rico en
la l´ınea de la visual, sobre las regiones A y B en la figura 23, en donde se observaron las sen˜ales
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tenues en los diagramas time-distance (figura 24). Este procedimiento fue propuesto por Sudol and
Harvey (2005), donde una funcio´n tipo-paso es utilizada para ajustar la variacio´n temporal del
campo magne´tico en la l´ınea de la visual, durante la evolucio´n de la fulguracio´n. La relacio´n de
ajuste esta´ dada por
Blos(t) = a+ bt+ c
{
1 +
2
pi
tan−1 [n (t− t0)]
}
, (68)
donde a, b, c, n y t0 son para´metros libres del ajuste. Este procedimiento nos permite obtener
aproximadamente el valor del cambio en el campo magne´tico (∆Blos = |2c|) y el intervalo de tiempo
en el que dicho cambio ocurre (∆t = pin−1). Algunas restricciones deben imponerse a los para´metros
del ajuste para tratar de evitar contribuciones no deseadas en la evolucio´n temporal. Los criterios de
seleccio´n fueron establecidos por Sudol and Harvey (2005) teniendo en cuenta algunas propiedades
f´ısicas del cambio en el campo durante la fulguracio´n:
El cambio en la magnitud del campo debe ser razonable: |2c| < 400 [G].
El cambio debe ocurrir en una escala de tiempo razonable: n−1 < 20 [min].
El cambio tipo-paso debe estar temporalmente correlacionado con el pico de la fulguracio´n:
t0 ± 10 [min].
Figura 25: Magnetograma del HMI/SDO en el pico GOES de la fulguracio´n (23:30:00 UT). Los recuadros
negros sen˜alan regiones de 10× 10 [px] centradas en las ubicaciones A (izquierda) y B (derecha) de la figura
23. Los pixeles rojos son los puntos representativos determinados siguiendo los criterios establecidos por el
me´todo de Sudol and Harvey (2005).
Aquellos pixeles (ubicaciones) que satisfacen las condiciones mencionadas anteriormente durante su
evolucio´n temporal son los denominados “puntos representativos”, los cuales caracterizan la evolucio´n
del campo en la regio´n analizada. La figura 25 muestra el magnetograma del HMI/SDO en el instante
del pico GOES de la fulguracio´n (23:30:00 UT). Sobre este se han marcado los puntos representativos
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de las ubicaciones A y B de la figura 23 (centros de los recuadros negros) y la figura 26 muestra el
comportamiento del campo promedio en cada regio´n analizada.
El promedio espacio-temporal del campo magne´tico en la l´ınea de la visual, 〈Blos〉, y su cambio,
∆ 〈Blos〉, derivados del me´todo de Sudol and Harvey (2005), junto con todas las cantidades f´ısicas
involucradas en el ca´lculo de la energ´ıa por reconfiguracio´n magne´tica, en cada una de las regiones
analizadas, se encuentran reportadas en la tabla 5.
Regio´n 〈Blos〉 (G) ∆ 〈Blos〉 (G) |∆Fr| (dyne/cm2) ∆W (ergs)
A ∼ 886 ∼ 78 ∼ 5× 103 ∼ 9× 1025
B ∼ −907 ∼ 28 ∼ 2× 103 ∼ 4× 1025
Tabla 5: Cantidades f´ısicas involucradas en el ca´lculo de la energ´ıa mediante la reconfiguracio´n del campo
durante la evolucio´n de la fulguracio´n. Una escala radial de perturbacio´n fotosfe´rica esta´ndar ha sido asumida
en la estimacio´n, ∆r = 3 [km], de acuerdo con Kosovichev and Zharkova (1998).
Figura 26: Variacio´n temporal del campo promedio en la l´ınea de la visual para las regiones mostradas en
la figura 23; A (panel superior) y B (panel inferior). Las l´ıneas verticales indican el inicio (punteada), pico
(segmentada) y final (so´lida) del flare de acuerdo con GOES.
4.2.3. Emisio´n en HXR
Usando datos del RHESSI para este evento se reconstruyo´ la emisio´n en HXR con ayuda del algoritmo
CLEAN (Hurford et al., 2002), cuyos contornos de nivel, durante el ma´ximo de emisio´n en la banda
30 − 100 [keV], mostraron estar restringidos a dos fuentes compactas, una de ellas espacialmente
correlacionada con la regio´n A, y la segunda separada aproximadamente ∼ 18 [arcsec] de la regio´n
B (Figura 27). La ubicacio´n A muestra condiciones favorables para que los mecanismos hasta la
fecha propuestos para la generacio´n de un heliosismo actu´en: correlacio´n espacial con los sitios de
precipitacio´n de part´ıculas y restructuracio´n del campo magne´tico en la localidad durante la fase
impulsiva de la fulguracio´n.
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Figura 27: Diferencias Doppler (izquierda) y magne´ticas (derecha) en el ma´ximo reportado por GOES
(23:23:00 UT) combinadas con contornos CLEAN de RHESSI, con niveles 40, 55, 70 y 95 % del ma´ximo
emitido en la banda de 30− 100 [keV]. Las flechas blancas indican la posicio´n de las regiones A y B.
4.2.4. Discusio´n
Basados en datos del HMI/SDO y del RHESSI se estudio´ la segunda fulguracio´n de clase X del
presente ciclo solar, el flare X1.5 del 9 de Marzo de 2011. Se determino´ la ubicacio´n espacial de los
cambios en Doppler y magne´ticos, observados en el ma´ximo de emisio´n de GOES (23:23:00 UT).
Sobre dos de estas regiones se construyeron diagramas time–distance, con el fin de determinar si
este evento tenia una respuesta helios´ısmica asociada. Dos sen˜ales tenues emergieron de este ana´lisis,
las cuales pueden ser debidas a ruido en el conjunto de datos. Sin embargo, los valores cinema´ticos
asociados con una velocidad y aceleracio´n promedio de 〈v〉 ∼ 12 [km/s] y 〈a〉 ∼ 11 [m/s2] respectiva-
mente, son comparables con los valores derivados de perfiles de propagacio´n de heliosismos detectados
previamente por Kosovichev (2006b).
Por otra parte, el ana´lisis de la variacio´n magne´tica realizado aplicando el procedimiento propuesto
por Sudol and Harvey (2005), y el ca´lculo de la fuerza de Lorentz sobre la foto´sfera (ecuaciones 57
y 66) arrojaron valores, para el trabajo realizado por la variacio´n del campo, inferiores a los valores
estimados de energ´ıa acu´stica, tanto para la fulguracio´n del 15 de Febrero del 2011 (seccio´n 4.1) como
para heliosismos reportados previamente por Donea and Lindsey (2005). Como se puede apreciar en
la figura 26, el perfil de evolucio´n temporal del campo promedio en las regiones analizadas difiere
bastante de un comportamiento u´nicamente de tipo-paso, lo que sugiere que la reconfiguracio´n del
campo puede requerir una forma funcional particular para contribuir efectivamente en la generacio´n
de un heliosismo.
A diferencia del evento del 15 de Febrero de 2011, la emisio´n en HXR de esta fulguracio´n estuvo
restringida ba´sicamente a dos localidades, en donde una de ellas coincide espacialmente con una de
las regiones que mostraron un cambio abrupto en el campo magne´tico (figura 27). Sin embargo, como
se muestra en la figura 24, la emisio´n s´ısmica de esa ubicacio´n es muy tenue lo que parece sugerir que,
Se debe considerar que esta diferencia puede generar errores en la estimacio´n del cambio real en el campo, sin
tener en cuenta adema´s que la sen˜al detectada en el magnetograma proviene de un ambiente radiativo perturbado
durante la fase impulsiva.
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pese a que se dio´ una inyeccio´n importante de part´ıculas en esa regio´n, y que el campo magne´tico se
reconfiguro´ durantela fulguracio´n, se requiere una condicio´n adicional para la generacio´n de una sen˜al
helios´ısmica importante. Una alternativa esta´ en que cada mecanismo de generacio´n propuesto induce
una componente diferente del heliosismo, lo cual se refleja en las diferentes frecuencias del espectro
acu´stico de emisio´n. Cuando las condiciones esta´n dadas para que varios mecanismos actu´en a la vez
o tal vez un desfase es requerido, de manera ana´loga a la interferencia constructiva y destructiva,
la emisio´n acu´stica crece dra´sticamente o pra´cticamente desaparece. Esta idea permitir´ıa entender
conceptualmente por que´ en algunos heliosismos los sitios de precipitacio´n no esta´n correlacionados
con la ubicacio´n de las fuentes s´ısmicas, como es el caso del evento del 15 de Febrero de 2011, y sin
embargo, tienen una fuerte respuesta helios´ısmica. A la vez, tambie´n se podr´ıa explicar por que´ en
eventos, como el del 9 de Marzo de 2011, pra´cticamente no hay una perturbacio´n acu´stica del medio
fotosfe´rico, au´n presentando las condiciones apropiadas en los escenarios actualmente propuestos
para la generacio´n de un heliosismo.
4.3. Cuatro fulguraciones energe´ticas del ciclo 24
Se realizo´ adema´s el ana´lisis de la variacio´n magne´tica en cuatro eventos energe´ticos tipo fulguraciones
del presente ciclo solar, uno de clase X y tres de clase M en la clasificacio´n GOES (Alvarado et al.,
2011). La siguiente tabla presenta los eventos considerados.
Clase (GOES) Regio´n Activa (AR) Fecha Inicio (UT) Pico (UT) Final (UT) Ubicacio´n
X1.8 11283 07-09-2011 22:32:00 22:38:00 23:48:00 N14W28
M9.3 11261 30-07-2011 02:04:00 02:09:00 02:12:00 N21E68
M9.3 11261 04-08-2011 03:41:00 03:57:00 04:04:00 N19W36
M5.3 11283 06-09-2011 01:35:00 01:50:00 02:05:00 N14W07
Tabla 6: Informacio´n ba´sica de los eventos considerados para el ana´lisis de la variacio´n del campo magne´tico.
La ubicacio´n esta´ referida en latitud al ecuador solar y en longitud al meridiano central instanta´neo.
El conjunto de datos consistio´ en magnetogramas en la l´ınea de la visual del disco solar completo,
provenientes del HMI/SDO, tomados con una cadencia de 45 [s], cubriendo un intervalo de 3 horas
centrado alrededor del instante para el pico del flare reportado por GOES, ∼ 960 magnetogramas
en total. A partir de estos datos, se analiza la evolucio´n temporal del campo magne´tico, buscando
primero las regiones que muestran un cambio abrupto en magnitud durante la fulguracio´n. Esto
se logra generando los mapas de diferencias magne´ticas consecutivas durante la totalidad de cada
evento.
Los resultados de este ana´lisis se muestran en la figuras 29, 31, 33 y 35 en donde, el panel
superior izquierdo contiene el magnetograma de la regio´n que albergo´ la fulguracio´n en el instante del
ma´ximo dado por GOES; en el panel inferior izquierdo se halla el correspondiente mapa de diferencias
magne´ticas en donde se aprecian las ubicaciones seleccionadas para el ana´lisis, demarcadas mediante
recuadros blancos, y los paneles de la derecha muestran el perfil de evolucio´n temporal del campo
magne´tico, promediado en el a´rea de cada recuadro (10×10 [px]). En estos u´ltimos perfiles, las l´ıneas
verticales indican los instantes para el inicio (punteada), ma´ximo (segmentada) y final (continua),
reportados por GOES de la fulguracio´n.
52
4.3.1. Flare X1.8 del 7 de Septiembre de 2011
Figura 28: Ima´genes de AIA de la corona solar en longitudes de onda del EUV del flare X1.8 del 7 de
Septiembre de 2011. Tomado de http://sdo.gsfc.nasa.gov/gallery/main.php. Se muestran, de izquierda a
derecha, los filtros en 94, 131, 171 y 304 A˚.
Figura 29: Los paneles de la izquierda muestran el magnetograma (arriba) y el mapa de diferencias
magne´ticas (abajo) de la regio´n que albergo´ la fulguracio´n en el instante (o cercano a) del ma´ximo re-
portado por GOES. Los paneles de la derecha muestran el perfil de evolucio´n del campo magne´tico, en las
ubicaciones sen˜aladas por recuadros blancos en el mapa de la izquierda, promediado en el a´rea demarcada
por e´stos (10 × 10 [px] ' 12.25 [Mm2]). Se puede aproximar en este caso un perfil tipo-paso (arriba) y un
comportamiento de decaimiento lineal (abajo) en las graficas de evolucio´n temporal del campo.
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4.3.2. Flare M9.3 del 30 de Julio de 2011
Figura 30: Ima´genes de AIA de la corona solar en longitudes de onda del EUV del flare M9.3 del 30 de
Julio de 2011. Tomado de http://sdo.gsfc.nasa.gov/gallery/main.php. Se muestran, de izquierda a derecha,
los filtros en 94, 131, 171 y 304 A˚.
Figura 31: Ver descripcio´n en la figura 29. Se puede aproximar en este caso un perfil tipo-paso (2) y un perfil
de dos gaussianas (3) a la evolucio´n del campo. Los otros dos comportamientos se consideran ruidosos.
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4.3.3. Flare M9.3 del 4 de Agosto de 2011
Figura 32: Ima´genes de AIA de la corona solar en longitudes de onda del EUV del flare M9.3 del 4 de Agosto
de 2011. Tomado de http://sdo.gsfc.nasa.gov/gallery/main.php. Se muestran, de izquierda a derecha, los
filtros en 94, 131, 171 y 304 A˚.
Figura 33: Ver descripcio´n en la figura 29. Los perfiles mostrados en las evoluciones temporales del campo
magne´tico en este caso se pueden aproximar a uno Gaussiano (1 y 3), tipo-paso (2) y lineal (4).
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4.3.4. Flare M5.3 del 6 de Septiembre de 2011
Figura 34: Ima´genes de AIA de la corona solar en longitudes de onda del EUV del flare M5.3 del 6 de
Septiembre de 2011. Tomado de http://sdo.gsfc.nasa.gov/gallery/main.php. Se muestran, de izquierda a
derecha, los filtros en 94, 131, 171 y 304 A˚.
Figura 35: Ver descripcio´n en la figura 29. El perfil mostrado en este caso se puede aproximar al caso de
decaimiento lineal.
4.3.5. Discusio´n
Se analizo´ la evolucio´n temporal del campo magne´tico en la l´ınea de la visual en cuatro eventos
energe´ticos del ciclo 24 (ver tabla 6) observados por el HMI/SDO en donde, con ayuda de los mapas
de diferencias magne´ticas, fue posible identificar las regiones que presentaban un cambio abrupto en
magnitud durante la fase impulsiva de la fulguracio´n. Once regiones emergieron de este tratamiento
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de las cuales, u´nicamente dos presentaron un comportamiento ruidoso. Para las restantes, se pod´ıa
aproximar la evolucio´n del campo promedio a tres perfiles diferentes: Tipo-paso (step-like), Gaussiano
y lineal.
Es claro de esta manera que la evolucio´n temporal del campo magne´tico durante el proceso de
la fulguracio´n no siempre presenta el mismo comportamiento y en ocasiones no es ajustable a una
funcio´n sencilla que nos permita estimar la magnitud del cambio durante la fase impulsiva. Adema´s,
como se explico´ en la seccio´n 3.1.1, la derivacio´n del campo magne´tico por el HMI/SDO requiere la
medicio´n de los para´metros del estado de polarizacio´n (Stokes I,Q,U y V) en la l´ınea de absorcio´n
del hierro, Fe I 6173A˚, la cual se puede ver afectada por la emisio´n misma de la fulguracio´n. Sin
embargo en los eventos considerados fue posible observar algunas caracter´ısticas comunes, en cuanto
a la forma funcional de la evolucio´n temporal del campo magne´tico en la l´ınea de la visual durante
el proceso de la fulguracio´n, que permiten su inclusio´n en la descripcio´n nume´rica del problema bajo
el esquema teo´rico planteado por Fisher et al. (2012) y la fundamentacio´n pertinente, tal y como fue
presentada en la seccio´n 2.
En el sentido de que no era reconocible una funcio´n sencilla para la evolucio´n del campo.
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5. Simulacio´n nume´rica
En esta seccio´n se explica el enfoque nume´rico planteado para simular el problema de la helio-
sismicidad mediante la reestructuracio´n del campo magne´tico y la fuerza de Lorentz inducida sobre
la foto´sfera. Se describe de manera general el co´digo nume´rico utilizado, RADMHD, as´ı como los
detalles de la simulacio´n realizada y los resultados nume´ricos obtenidos.
5.1. Co´digo RADMHD
El esquema nume´rico implementado es el denominado co´digo RADMHD (Abbett, 2007; Abbett and
Fisher, 2012) el cual es de libre acceso a la comunidad cient´ıfica mediante el portal del proyecto
SOLARMURI. A continuacio´n se presenta una descripcio´n global del co´digo RADMHD, enfocada
principalmente en el sistema f´ısico que se quiere simular. La descripcio´n completa del co´digo, inclu´ıdo
el esquema nume´rico, se encuentra en Abbett (2007). Una versio´n refinada del co´digo es descrita en
su totalidad en Abbett and Fisher (2012).
5.1.1. Modelo sofisticado de la Magneto-Hidrodina´mica (MHD)
El sistema de ecuaciones considerado en la descripcio´n corresponde a la teor´ıa tridimensional carte-
siana de la Magneto-Hidrodina´mica (MHD) resistiva, viscosa y difusiva. Una descripcio´n completa
de la MHD, con aplicaciones a plasmas astrof´ısicos y de laboratorio, puede encontrarse en Woods
(2004); Bellan (2006) o en Schnack (2009).
El bloque de ecuaciones diferenciales acopladas a resolver nume´ricamente, en unidades Gaus-
sianas, es el siguiente:
Ecuacio´n de continuidad:
∂ρ
∂t
+∇ · (ρu) = 0. (69)
Ecuacio´n del momento:
∂ρu
∂t
+∇ ·
[
ρuu +
(
p+
B2
8pi
)
I− BB
4pi
−Π
]
= ρg. (70)
Ecuacio´n de induccio´n:
∂B
∂t
+∇ · (uB−Bu) = −∇× (η∇×B) . (71)
En el sitio web mencionado es posible obtener la versio´n 1.02 del co´digo. En este estudio se trabajo´ con la versio´n
1.06 la cual fue suministrada, mediante comunicacio´n privada, por su desarrollador William P. Abbett. Esta versio´n
incorpora cambios que mejoran su rendimiento y estabilidad.
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Ecuacio´n de la energ´ıa:
∂e
∂t
+∇ · (eu) = −p∇ · u + η
4pi
|∇ ×B|2 + φ+Q. (72)
ρ,u, e, p,B y g denotan respectivamente, la densidad del gas, velocidad, energ´ıa interna por unidad
de volumen, presio´n del gas, campo magne´tico y aceleracio´n gravitacional. El tensor Π representa el
tensor de esfuerzo viscoso para un fluido newtoniano, el cual en componentes esta´ dado por:
Πij = 2ρν
[
Dij − 1
3
(∇ · u) δij
]
, (73)
donde Dij = ½(∂ui/∂xj + ∂uj/∂xi) y δij es la funcio´n delta de Kronecker. La funcio´n φ esta´ definida
como
φ =
∑
i,j
Πi,jDi,j, (74)
la cual representa la tasa de disipacio´n de energ´ıa debida a la difusio´n viscosa. Los coeficientes ν y
η denotan respectivamente, la viscosidad cinema´tica y la difusividad magne´tica. Ambas cantidades
se asumen constantes en el dominio de simulacio´n. El sistema de ecuaciones se completa con ayuda
de una ecuacio´n de estado. El co´digo incorpora una ecuacio´n de estado para un gas ideal (con un
exponente adiaba´tico γ = 5/3) as´ı como una ecuacio´n de estado para un gas no–ideal, basada en las
tablas del proyecto OPAL (Rogers, 2000).
El te´rmino Q contiene todas las dema´s fuentes de calentamiento o enfriamiento que no se encuen-
tran expl´ıcitamente descritas en la expresio´n (72). Este te´rmino se descompone como
Q = Qr +Qc +QB, (75)
en donde Qr representa el enfriado radiativo, Qc el flujo de calor electro´nico y QB las fuentes emp´ıri-
cas, en este caso, el calentamiento magne´tico. La descripcio´n completa de cada te´rmino se encuentra
en Abbett (2007).
5.1.2. Me´todo nume´rico
La solucio´n nume´rica del conjunto de ecuaciones (69) – (72), sobre un dominio computacional que
abarque desde la corona hasta una porcio´n de la zona convectiva solar, requiere tener en cuenta
varias consideraciones de cara´cter f´ısico en el me´todo nume´rico a utilizar:
El dominio de simulacio´n debe recorrer cambios de 10 a 15 o´rdenes de magnitud en la densidad
del gas.
Debe considerar la transicio´n termodina´mica del plasma coronal o´pticamente delgado (caliente)
al plasma o´pticamente grueso (fr´ıo) de las capas convectivas.
Debe tener en cuenta que el re´gimen magne´tico dominante cambia dra´sticamente desde una
regio´n dominada por el campo (corona, β  1) a una regio´n dominada por la materia (zona
convectiva, β  1).
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Para tener en cuenta estas consideraciones, el co´digo RADMHD incorpora dos esquemas de paso
para el ca´lculo de operadores diferenciales: expl´ıcito e impl´ıcito. Ba´sicamente, en el paso expl´ıcito
las cantidades desconocidas se calculan en cada paso con base en cantidades conocidas en el paso de
tiempo–iteracio´n anterior (por ejemplo, el me´todo de Euler). Este esquema tiene la ventaja de que
es liviano y de ra´pida ejecucio´n computacional; sin embargo, la precisio´n alcanzada por esta v´ıa es
menor que la del paso impl´ıcito y puede presentar algunos problemas de inestabilidad.
En el paso de tiempo impl´ıcito, las cantidades desconocidas se calculan en pasos intermedios y se
incluyen como variables impl´ıcitas en el paso de tiempo posterior (por ejemplo, el me´todo de Crank–
Nicholson). Este esquema presenta una mayor precisio´n y estabilidad que el paso expl´ıcito a costa de
un aumento considerable de recursos y tiempo computacional. Ambos esquemas son descritos en su
totalidad en Abbett (2007). A continuacio´n presentamos una s´ıntesis de co´mo esta´n implementados
en el co´digo.
5.1.3. El paso de tiempo expl´ıcito
La porcio´n no lineal del sistema de ecuaciones MHD es tratada de manera expl´ıcita, en ausencia del
te´rmino fuente en la ecuacio´n de la energ´ıa, Q, el esfuerzo viscoso y la resistividad magne´tica. El
te´rmino fuente asociado al campo gravitacional en la ecuacio´n del momento y la contribucio´n −p∇·u
en la ecuacio´n de la energ´ıa interna, e, son incluidos en el paso expl´ıcito.
Ba´sicamente este esquema transforma el sistema de ecuaciones (69) – (72) en ecuaciones de
conservacio´n, cuya forma nume´rica general esta´ dada por:
dqi,j,k
dt
=− H
x
i+1/2,j,k(t)−Hxi−1/2,j,k(t)
∆x
−
Hyi,j+1/2,k(t)−Hyi,j−1/2,k(t)
∆y
− H
z
i,j,k+1/2(t)−Hzi,j,k−1/2(t)
∆z
+ Si,j,k(t), (76)
donde q = (ρ,p,B, e) representa el vector de cantidades conservadas promediado sobre cada celda,
en una ubicacio´n discreta (centro de cada celda), denotada por (i, j, k) del bloque computacional de
dimensiones (nx, ny, nz), y H
x,Hy y Hz denota el vector de los correspondientes flujos nume´ricos,
centrados en las caras x, y y z de cada celda; no´tese que en la descripcio´n se hace evolucionar las
componentes del momento, pi = ρui, y no las de la velocidad. El vector S representa los te´rminos
fuentes en la ecuacio´n (si existen, segu´n el caso) que son incluidos en el paso expl´ıcito. Los detalles
del ca´lculo de los flujos nume´ricos se encuentran descritos en Abbett (2007), los cuales ba´sicamente
requieren el ca´lculo de los flujos f´ısicos, F, en cada cara junto con una interpolacion en el interior de
cada celda de las cantidades conservadas (vector de estado q).
5.1.4. El paso de tiempo impl´ıcito
Los efectos de la disipacio´n resistiva, viscosa y los dema´s te´rminos fuentes en la ecuacio´n para la
energ´ıa son tratados de manera impl´ıcita por medio del me´todo de Newton–Krylov del Jacobiano
libre (Knoll and Keyes, 2004). Ba´sicamente este me´todo esta´ basado en una expansio´n de Taylor
multidimensional de F(q), (donde F(q) = 0 representa el sistema de ecuaciones de evolucio´n para el
paso de tiempo impl´ıcito), alrededor del vector de estado q, cuyas componentes son las cantidades
conservadas del sistema MHD:
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Fi(q + δq) = Fi(q) +
N∑
j=1
Jij(q)δqj +O(δq2). (77)
Las componentes de la matriz Jacobiana esta´n definidas como Jij(q) = ∂Fi(q)/∂qj, y los ı´ndices
i, j barren la dimensio´n lineal del sistema N = (neq)(nx)(ny)(nz), donde neq denota el nu´mero de
componentes del vector de estado, q, y nx, ny y nz corresponden al nu´mero de celdas en cada direccio´n
cartesiana. El me´todo supone, en el caso ma´s simple, que el lado izquierdo de la ecuacio´n 77 es nulo
y se desprecian los te´rminos O(δq2) y de orden superior, con lo cual se obtiene el me´todo de Newton
esta´ndar, un procedimiento iterativo para obtener la solucio´n a un sistema no–lineal en base a un
estado inicial (initial guess) para el vector de estado, de tal forma que (en notacio´n matricial):
F(q) = −J(q)δq. (78)
Una vez δq es determinado, se actualiza el vector de estado mediante un reemplazo simple qnew =
q + δq. El procedimiento se repite utilizando el valor actualizado del vector de estado, qnew, como
un nuevo estado inicial hasta que la condicio´n de truncamiento, dada por |δq/q|, alcance un valor
aceptable de tolerancia en el error (tomado como 10−6).
Pese a que los me´todos utilizados son robustos, nume´ricamente hablando, es posible que se genere
una acumulacio´n de errores iterativa, generalmente en procesos de interpolacio´n, por lo se deben
tomar medidas para impedir que el co´digo pierda su precisio´n y estabilidad e introduzca para´metros
no f´ısicos en la simulacio´n. Por ejemplo, es posible que el campo magne´tico pueda perder la carac-
ter´ıstica de divergencia nula en algu´n instante durante la simulacio´n, para lo cual el co´digo incorpora
un te´rmino fuente artificial, solucionado mediante el paso impl´ıcito, en la ecuacio´n de induccio´n, el
cual es proporcional a ∇(∇ ·B). De esta manera se garantiza que el campo magne´tico este´ libre de
divergencias en todo el dominio de simulacio´n.
5.2. Descripcio´n de la simulacio´n
La siguiente es la descripcio´n de los para´metros considerados en la simulacio´n nume´rica como es el
caso del dominio espacial y temporal, el vector de estado inicial del sistema (qi), las condiciones de
frontera y el te´rmino fuente incluido en la ecuacio´n del momento i.e. (70) para el cambio en el campo
magne´tico. Se asumira´ el caso ma´s simple contemplado por el co´digo RADMHD en donde el gas se
puede considerar como ideal mono–ato´mico (γ = 5/3).
5.2.1. Dominio espacial y temporal
El dominio espacial de la simulacio´n consta de (204, 204, 14) celdas en las direcciones (x, y, z) re-
spectivamente, en donde se asumira´ que la superficie solar (foto´sfera) corresponde al plano (x, y) con
z = 10, de tal manera que la profundidad crece a medida que z disminuye. El co´digo RADMHD
utiliza dos celdas guardia (guard–cells) en cada uno de los extremos del dominio de simulacio´n para
fines de incorporacio´n de las condiciones de frontera (Abbett, 2007). Consideraremos de esta manera
que cada celda del dominio cubre una distancia de 500 [km] = 0.5 [Mm], con lo cual, el volumen de
la simulacio´n abarca (100× 100× 5) [Mm3] en el Sol.
El dominio temporal esta´ definido ba´sicamente en te´rminos del instante de la perturbacio´n, tp,
la cual es aplicada aproximadamente a los 100 pasos de tiempo de iniciarse la simulacio´n (tiempo
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de relajacio´n). Cada paso de tiempo es del orden, en u´nidades de ma´quina, de 10−3 en el cual se
actualizan tanto el esquema impl´ıcito como expl´ıcito de solucio´n. El tiempo total de simulacio´n
depende de las condiciones f´ısicas iniciales en particular, sin ser inferior nunca a 2.5 tp.
5.2.2. Vector de estado inicial (qi)
El vector de estado inicial qi = (ρi,pi,Bi, ei) contiene los para´metros f´ısicos necesarios para la
solucio´n temporal del sistema de ecuaciones de la MHD. Corresponde nume´ricamente a un vector de
8 dimensiones en donde se especifican:
- La distribucio´n de densidad: qi(1) = ρ
i(x, y, z).
- La distribucio´n del momento: qi(2,3,4) = p
i(x, y, z)
- El campo magne´tico: qi(5,6,7) = B
i(x, y, z)
- La distribucio´n de densidad de energ´ıa: qi(8) = e
i(x, y, z)
Cada una de las componentes del vector de estado inicial son descritas a continuacio´n:
Distribucio´n de densidad inicial: En la simulacio´n realizada se consideraron dos casos
diferentes para la distribucio´n inicial de densidad:
A) Densidad constante: ρi(x, y, z) = γ2.
B) Densidad variable con la profundidad: ρi(x, y, z) = γ2 −M(z − nz).
En el segundo caso se tiene en cuenta el nu´mero de celdas en la direccio´n z, nz, y la constante
M es ajustada de tal manera que el valor de ρ en la capa ma´s inferior sea aproximadamente
un 5 % mayor que en la capa superior, ya que el dominio de simulacio´n so´lo cubre ∼ 1/100 del
radio solar, lo que no implica un cambio importante en la densidad de materia.
Distribucio´n inicial de momento: Las condiciones establecidas para el vector de momento
inicial, pi, son:
pi = (0, 0, v0γ
2) , (79)
de tal manera que en todo el dominio considerado la distribucio´n inicial de momento es con-
stante en cada direccio´n. Se asume que no hay flujos paralelos a la superficie solar (plano x–y)
y que en la direccio´n z la distribucio´n de momento tiene una velocidad v0. Como se men-
ciono´ anteriormente, el co´digo maneja en las ecuaciones de evolucio´n de la MHD el momento
mas no la velocidad, lo que justifica la inclusio´n del factor γ2 el cual proviene de la distribucio´n
de densidad inicial. En la simulacio´n se utilizo´ un valor de v0 = 10 [km/s] como valor t´ıpico
observado en los Dopplergramas del HMI/SDO.
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Campo magne´tico inicial: El vector de campo magne´tico inicial, Bi, esta´ dado por:
Bi = (sin(y/2nx), sin(x/2ny), B0) , (80)
donde nx, ny corresponden al nu´mero de celdas en las direcciones cartesianas x, y respectiva-
mente. Se asume un campo B0 = 5 [G], derivado del valor t´ıpico del campo magne´tico en una
regio´n del Sol calmo (Quiet Sun), observado en la l´ınea de la visual por HMI/SDO. Se utilizan
funciones sinusoidales para obtener una variacio´n espacial menor en el dominio de simulacio´n
de las componentes trasversales del campo.
Distribucio´n inicial de densidad de energı´a: La energ´ıa interna por unidad volumen
inicial, ei(x, y, z), esta´ especificada por medio de la relacio´n termodina´mica
ei(x, y, z) =
P
γ − 1 , (81)
donde P es la presio´n dada por la ecuacio´n de estado de un gas ideal.
5.2.3. Condiciones de frontera
El co´digo RADMHD permite la implementacio´n de diversas condiciones de frontera para el dominio
espacial, imponiendo condiciones sobre las 2 guard–cells a los 2 extremos de cada dimensio´n carte-
siana. En el caso de la simulacio´n realizada, se implemento´ una frontera de tipo zero–gradient o de
gradiente nulo, mediante la asignacio´n (para la direccio´n x)
u(is, :, :, :) = u(2, :, :, :) (82)
u(isp, :, :, :) = u(1, :, :, :) (83)
u(nxm, :, :, :) = u(ie, :, :, :) (84)
u(nx, :, :, :) = u(iem, :, :, :) , (85)
donde u representa cualquier cantidad f´ısica asociada al vector de estado q. Las asignaciones (82) y
(83) son las realizadas en las celdas guardia en el l´ımite inferior de la dimensio´n cartesiana x y las
(84) y (85) las efectuadas en el extremo superior. De manera ana´loga se realizan las asignaciones en
las direcciones y, z. Los ı´ndices is, isp, ie e iem corresponden a cada una de las celdas guardia, iniciales
(s) y finales (e), respectivamente. Los sub´ındices p y m denotan +1 o −1 celdas con respecto a la
posicio´n indicada en el ı´ndice.
5.2.4. Te´rmino fuente en la ecuacio´n de evolucio´n (variacio´n magne´tica)
Dentro del esquema nume´rico del co´digo RADMHD los diferentes comportamientos observados para
el campo magne´tico son tratados por medio de un te´rmino fuente en la ecuacio´n (70) (cambio
transitorio en la fuerza de Lorentz), SL, cuya derivacio´n teo´rica proviene del tratamiento planteado
En las direcciones x, y el dominio espacial tiene como l´ımites nume´ricos el valor de 2pi, de tal forma que la funcio´n
f(x) = sin(x), normalizada por 2nx o 2ny, genera una variacio´n espacial suave.
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por Hudson et al. (2008) y Fisher et al. (2012) (seccio´n 2.4) y observacionalmente es obtenido de
la evolucio´n temporal observada para el campo magne´tico en la l´ınea de la visual de los eventos
considerados (seccio´n 4). De este modo, a cada uno de los comportamientos observados para el
campo magne´tico en la l´ınea de la visual, se asocia un te´rmino fuente en la ecuacio´n de momento:
- Comportamiento lineal.
Bz(t) = B0 + αt −→ dBz
dt
= α ,
=⇒ SL = Bz(t)dBz
dt
= αBz(t) . (86)
Como en este caso el comportamiento es lineal, el te´rmino fuente esta´ presente durante todo el
dominio temporal de la simulacio´n, teniendo en cuenta el campo magne´tico, Bz(t), y la tasa de
variacio´n del campo, α.
- Comportamiento Gaussiano.
Bz(t) = Bmaxe
−(t−tp)2/2σ2 −→ dBz
dt
= Bz(t)
(tp − t)
σ2
,
=⇒ SL = Bz(t)dBz
dt
= B2z (t)
(tp − t)
σ2
. (87)
En este caso el te´rmino fuente actu´a durante un determinado periodo de tiempo alrededor del instante
de la perturbacio´n, tp. En la simulacio´n se asume que este intervalo es (1/5)tp, junto con σ = 1.
- Comportamiento tipo–paso.
Bz(t) = c
{
1 +
2
pi
tan−1 [n (t− tp)]
}
−→ dBz
dt
=
2nc
pi
= κ ,
=⇒ SL = Bz(t)dBz
dt
= κBz(t) . (88)
El te´rmino fuente resultante en este caso corresponde al producto de una constante, κ, con el campo
magne´tico Bz(t); muy similar al del comportamiento lineal. Sin embargo, como la evolucio´n es de
tipo–paso, la perturbacio´n ocurre en un intervalo de tiempo muy corto. De esta manera el te´rmino
fuente u´nicamente esta´ presente durante (1/20)tp en la simulacio´n.
Se asumira´ en la simulacio´n que la direccio´n z corresponde a la direccio´n de la l´ınea de la visual. Esta situacio´n
es va´lida u´nicamente cuando la regio´n observada se encuentra en el centro del disco solar.
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5.3. Resultados nume´ricos
Se presentan los resultados obtenidos de la simulacio´n descrita en la seccio´n anterior para cada
uno de los te´rminos fuente del cambio transitorio en la fuerza de Lorentz, SL. Ba´sicamente estos
resultados corresponden a mapas sinte´ticos, en el dominio espacio–temporal considerado, de las
diferentes variables f´ısicas incluidas en el vector de estado (q) como lo son, la densidad de materia
(ρ), el campo magne´tico (B), la distribucio´n de momento (p) y la energ´ıa interna por unidad de
volumen (e).
Como se menciono´ en la seccio´n anterior, se consideran dos perfiles de densidad inicial, uno
constante y otro variable con la profundidad. Adicionalmente, los casos de comportamiento Gaussiano
y tipo–paso esta´n caracterizados por un instante de tiempo tp asociado a la perturbacio´n. En el caso
lineal el te´rmino fuente esta´ presente durante todo el intervalo de tiempo simulado, el cual corresponde
a 2000 iteraciones en donde, por razones de memoria, se obtienen datos de estado (state-step) cada 10
iteraciones para un total de 200 mapas de estado por simulacio´n. Las siguientes ima´genes muestran,
al nivel de la foto´sfera (z = 10), 6 de dichos mapas de estado para diferentes tiempos, alrededor
del instante de la perturbacio´n tp en los casos Gaussiano y tipo–paso, y durante una fraccio´n del
intervalo temporal simulado en el caso lineal. La ubicacio´n de la perturbacio´n para todos los casos
considerados es en el centro del dominio espacial simulado, i.e, en la celda (0,0) y es aplicada en la
capa superior de la simulacio´n (z = 10).
Para cada variable f´ısica se eligio´ un co´digo de color diferente buscando una fa´cil identificacio´n
y una mejor visualizacio´n de las diferentes caracter´ısticas que emerg´ıan durante la simulacio´n. Los
colores utilizados se muestran en la siguiente tabla.
Variable Color
ρ(x, t) Rojo
B(x, t) Gris
p(x, t) Naranja – Marro´n
e(x, t) Azul
Tabla 7: Esquema de colores seleccionado para la visualizacio´n de los resultados nume´ricos.
Para el ana´lisis de la sen˜al ondulatoria inducida se construyen los mapas de diferencias consecutivas
tanto magne´ticas como de momento, de manera ana´loga al tratamiento de los datos observacionales
en la seccio´n 4. Este procedimiento ayuda a eliminar contribuciones no deseadas en la escala de
visualizacio´n, lo que permite observar la evolucio´n de la sen˜al de una manera detallada. De igual
forma se incluyen las curvas de evolucio´n temporal asociadas a la posicio´n de la perturbacio´n simulada
en cada caso, en donde se observa un comportamiento oscilatorio tanto en el campo magne´tico como
en el momento§.
Cada interacio´n corresponde a dos sub–pasos en el esquema impl´ıcito y a un paso en el esquema expl´ıcito del
co´digo RADMHD.
Algunas de estas contribuciones son de cara´cter puramente nume´rico (artifacts) asociadas a las condiciones de
frontera y a reflexiones en ellas. En algunos de los mapas presentados, estos artificios nume´ricos son visibles como
ruido, ubicado en los bordes del dominio de simulacio´n.
§Nos restringiremos a mostrar el comportamiento en la direccio´n z, ya que se ha asumido inicialmente que esta
coincide con la direccio´n de la l´ınea de la visual.
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5.3.1. Caso 1: Densidad constante y SL lineal
Figura 36: Mapas de densidad de materia ρ (6-arriba) y de energ´ıa interna e (6-abajo) para diferentes
instantes de tiempo en la simulacio´n.
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Figura 37: Mapas de la componente x del campo magne´tico B (6-arriba) y del momento p (6-abajo) para
diferentes instantes de tiempo en la simulacio´n.
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Figura 38: Mapas de diferencias consecutivas en la componente x del campo magne´tico B (6-arriba) y del
momento p (6-abajo) para diferentes instantes de tiempo en la simulacio´n.
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Figura 39: Mapas de la componente y del campo magne´tico B (6-arriba) y del momento p (6-abajo) para
diferentes instantes de tiempo en la simulacio´n.
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Figura 40: Mapas de diferencias consecutivas en la componente y del campo magne´tico B (6-arriba) y del
momento p (6-abajo) para diferentes instantes de tiempo en la simulacio´n.
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Figura 41: Mapas de la componente z del campo magne´tico B (6-arriba) y del momento p (6-abajo) para
diferentes instantes de tiempo en la simulacio´n.
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Figura 42: Mapas de diferencias consecutivas en la componente z del campo magne´tico B (6-arriba) y del
momento p (6-abajo) para diferentes instantes de tiempo en la simulacio´n.
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Figura 43: Evolucio´n temporal de la componente z del campo magne´tico (arriba), del cambio en el momento
∆pz (centro) y del cambio en el campo ∆Bz para la ubicacio´n de la perturbacio´n en la celda (0,0,10), en
unidades arbitrarias de co´digo.
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5.3.2. Caso 2: Densidad constante y SL Gaussiano
Figura 44: Mapas de densidad de materia ρ (6-arriba) y de energ´ıa interna e (6-abajo) para diferentes
instantes de tiempo en la simulacio´n. tp denota el instante de la perturbacio´n.
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Figura 45: Mapas de la componente x del campo magne´tico B (6-arriba) y del momento p (6-abajo) para
diferentes instantes de tiempo en la simulacio´n. tp denota el instante de la perturbacio´n.
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Figura 46: Mapas de diferencias consecutivas en la componente x del campo magne´tico B (6-arriba) y del
momento p (6-abajo) para diferentes instantes de tiempo en la simulacio´n.
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Figura 47: Mapas de la componente y del campo magne´tico B (6-arriba) y del momento p (6-abajo) para
diferentes instantes de tiempo en la simulacio´n. tp denota el instante de la perturbacio´n.
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Figura 48: Mapas de diferencias consecutivas en la componente y del campo magne´tico B (6-arriba) y del
momento p (6-abajo) para diferentes instantes de tiempo en la simulacio´n.
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Figura 49: Mapas de la componente z del campo magne´tico B (6-arriba) y del momento p (6-abajo) para
diferentes instantes de tiempo en la simulacio´n. tp denota el instante de la perturbacio´n.
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Figura 50: Mapas de diferencias consecutivas en la componente z del campo magne´tico B (6-arriba) y del
momento p (6-abajo) para diferentes instantes de tiempo en la simulacio´n.
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Figura 51: Evolucio´n temporal de la componente z del campo magne´tico (arriba), del cambio en el momento
∆pz (centro) y del cambio en el campo ∆Bz para la ubicacio´n de la perturbacio´n en la celda (0,0,10), en
unidades arbitrarias de co´digo. La l´ınea vertical indica el instante de la perturbacio´n, tp
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5.3.3. Caso 3: Densidad constante y SL tipo–paso
Figura 52: Mapas de densidad de materia ρ (6-arriba) y de energ´ıa interna e (6-abajo) para diferentes
instantes de tiempo en la simulacio´n. tp denota el instante de la perturbacio´n.
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Figura 53: Mapas de la componente x del campo magne´tico B (6-arriba) y del momento p (6-abajo) para
diferentes instantes de tiempo en la simulacio´n. tp denota el instante de la perturbacio´n.
83
Figura 54: Mapas de diferencias consecutivas en la componente x del campo magne´tico B (6-arriba) y del
momento p (6-abajo) para diferentes instantes de tiempo en la simulacio´n.
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Figura 55: Mapas de la componente y del campo magne´tico B (6-arriba) y del momento p (6-abajo) para
diferentes instantes de tiempo en la simulacio´n. tp denota el instante de la perturbacio´n.
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Figura 56: Mapas de diferencias consecutivas en la componente y del campo magne´tico B (6-arriba) y del
momento p (6-abajo) para diferentes instantes de tiempo en la simulacio´n.
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Figura 57: Mapas de la componente z del campo magne´tico B (6-arriba) y del momento p (6-abajo) para
diferentes instantes de tiempo en la simulacio´n. tp denota el instante de la perturbacio´n.
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Figura 58: Mapas de diferencias consecutivas en la componente z del campo magne´tico B (6-arriba) y del
momento p (6-abajo) para diferentes instantes de tiempo en la simulacio´n.
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Figura 59: Evolucio´n temporal de la componente z del campo magne´tico (arriba), del cambio en el momento
∆pz (centro) y del cambio en el campo ∆Bz para la ubicacio´n de la perturbacio´n en la celda (0,0,10), en
unidades arbitrarias de co´digo. La l´ınea vertical indica el instante de la perturbacio´n, tp
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5.3.4. Caso 4: Densidad variable y SL lineal
Figura 60: Mapas de densidad de materia ρ (6-arriba) y de energ´ıa interna e (6-abajo) para diferentes
instantes de tiempo en la simulacio´n. tp denota el instante de la perturbacio´n.
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Figura 61: Mapas de la componente x del campo magne´tico B (6-arriba) y del momento p (6-abajo) para
diferentes instantes de tiempo en la simulacio´n. tp denota el instante de la perturbacio´n.
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Figura 62: Mapas de diferencias consecutivas en la componente x del campo magne´tico B (6-arriba) y del
momento p (6-abajo) para diferentes instantes de tiempo en la simulacio´n.
92
Figura 63: Mapas de la componente y del campo magne´tico B (6-arriba) y del momento p (6-abajo) para
diferentes instantes de tiempo en la simulacio´n. tp denota el instante de la perturbacio´n.
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Figura 64: Mapas de diferencias consecutivas en la componente y del campo magne´tico B (6-arriba) y del
momento p (6-abajo) para diferentes instantes de tiempo en la simulacio´n.
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Figura 65: Mapas de la componente z del campo magne´tico B (6-arriba) y del momento p (6-abajo) para
diferentes instantes de tiempo en la simulacio´n. tp denota el instante de la perturbacio´n.
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Figura 66: Mapas de diferencias consecutivas en la componente z del campo magne´tico B (6-arriba) y del
momento p (6-abajo) para diferentes instantes de tiempo en la simulacio´n.
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Figura 67: Evolucio´n temporal de la componente z del campo magne´tico (arriba), del cambio en el momento
∆pz (centro) y del cambio en el campo ∆Bz para la ubicacio´n de la perturbacio´n en la celda (0,0,10), en
unidades arbitrarias de co´digo.
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5.3.5. Caso 5: Densidad variable y SL Gaussiano
Figura 68: Mapas de densidad de materia ρ (6-arriba) y de energ´ıa interna e (6-abajo) para diferentes
instantes de tiempo en la simulacio´n. tp denota el instante de la perturbacio´n.
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Figura 69: Mapas de la componente x del campo magne´tico B (6-arriba) y del momento p (6-abajo) para
diferentes instantes de tiempo en la simulacio´n. tp denota el instante de la perturbacio´n.
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Figura 70: Mapas de diferencias consecutivas en la componente x del campo magne´tico B (6-arriba) y del
momento p (6-abajo) para diferentes instantes de tiempo en la simulacio´n.
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Figura 71: Mapas de la componente y del campo magne´tico B (6-arriba) y del momento p (6-abajo) para
diferentes instantes de tiempo en la simulacio´n. tp denota el instante de la perturbacio´n.
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Figura 72: Mapas de diferencias consecutivas en la componente y del campo magne´tico B (6-arriba) y del
momento p (6-abajo) para diferentes instantes de tiempo en la simulacio´n.
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Figura 73: Mapas de la componente z del campo magne´tico B (6-arriba) y del momento p (6-abajo) para
diferentes instantes de tiempo en la simulacio´n. tp denota el instante de la perturbacio´n.
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Figura 74: Mapas de diferencias consecutivas en la componente z del campo magne´tico B (6-arriba) y del
momento p (6-abajo) para diferentes instantes de tiempo en la simulacio´n.
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Figura 75: Evolucio´n temporal de la componente z del campo magne´tico (arriba), del cambio en el momento
∆pz (centro) y del cambio en el campo ∆Bz para la ubicacio´n de la perturbacio´n en la celda (0,0,10), en
unidades arbitrarias de co´digo. La l´ınea vertical indica el instante de la perturbacio´n, tp
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5.3.6. Caso 6: Densidad variable y SL tipo–paso
Figura 76: Mapas de densidad de materia ρ (6-arriba) y de energ´ıa interna e (6-abajo) para diferentes
instantes de tiempo en la simulacio´n. tp denota el instante de la perturbacio´n.
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Figura 77: Mapas de la componente x del campo magne´tico B (6-arriba) y del momento p (6-abajo) para
diferentes instantes de tiempo en la simulacio´n. tp denota el instante de la perturbacio´n.
107
Figura 78: Mapas de diferencias consecutivas en la componente y del campo magne´tico B (6-arriba) y del
momento p (6-abajo) para diferentes instantes de tiempo en la simulacio´n.
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Figura 79: Mapas de la componente y del campo magne´tico B (6-arriba) y del momento p (6-abajo) para
diferentes instantes de tiempo en la simulacio´n. tp denota el instante de la perturbacio´n.
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Figura 80: Mapas de diferencias consecutivas en la componente y del campo magne´tico B (6-arriba) y del
momento p (6-abajo) para diferentes instantes de tiempo en la simulacio´n.
110
Figura 81: Mapas de la componente z del campo magne´tico B (6-arriba) y del momento p (6-abajo) para
diferentes instantes de tiempo en la simulacio´n. tp denota el instante de la perturbacio´n.
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Figura 82: Mapas de diferencias consecutivas en la componente z del campo magne´tico B (6-arriba) y del
momento p (6-abajo) para diferentes instantes de tiempo en la simulacio´n.
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Figura 83: Evolucio´n temporal de la componente z del campo magne´tico (arriba), del cambio en el momento
∆pz (centro) y del cambio en el campo ∆Bz para la ubicacio´n de la perturbacio´n en la celda (0,0,10), en
unidades arbitrarias de co´digo. La l´ınea vertical indica el instante de la perturbacio´n, tp.
113
5.4. Discusio´n
Los resultados de la simulacio´n nume´rica muestran algunas caracter´ısticas comunes entre los difer-
entes casos considerados de densidad y del te´rmino fuente del cambio transitorio en la fuerza de
Lorentz. En primer lugar la inclusio´n de la perturbacio´n, independientemente su forma funcional o
de la distribucio´n de densidad inicial, induce una sen˜al transitoria en todas las cantidades involu-
cradas en la descripcio´n MHD. As´ı, pese a que la perturbacio´n so´lo es incluida en la componente z
de la ecuacio´n de momento, de acuerdo al desarrollo teo´rico descrito en la seccio´n 2.4, modifica, en
menor o mayor proporcio´n, las condiciones en las dema´s componentes del momento, campo magne´tico
y densidades de energ´ıa y de materia. Esto es una consecuencia de la manera como se encuentran
acopladas las variables f´ısicas en las ecuaciones de la MHD, en donde la evolucio´n o cambio de alguna
variable no puede realizarse de manera aislada e independiente de las dema´s cantidades descriptoras
del sistema f´ısico simulado.
Figura 84: Izquierda: Mapas de diferencias de la componente z de momento de la simulacio´n realizada en
el caso de SL Gaussiano. Las l´ıneas verticales son artificios nume´ricos de reflexio´n en la frontera. Derecha:
Mapas de diferencias de la componente z de la velocidad de la simulacio´n MHS realizada por Mart´ınez
Oliveros et al. (2009) para una perturbacio´n de tipo Gaussiano.
En segundo lugar, para los casos Gaussiano y tipo–paso se induce un patro´n oscilatorio en la com-
ponente z de las cantidades vectoriales (momento y campo magne´tico) en la ubicacio´n en donde es
aplicada la perturbacio´n, como se puede apreciar en las figuras 51, 59, 75 y 83. Se observa adema´s
en los mapas de evolucio´n de estas dos cantidades como dicha perturbacio´n oscilatoria se propaga
sobre el medio a manera de un frente de onda casi–circular, de manera similar a una onda en una
membrana. Este resutado es similar al resultado obtenido por Mart´ınez Oliveros et al. (2009) para
una simulacio´n Magneto–Hidrosta´tica (MHS) y una perturbacio´n de tipo Gaussiano (Figura 84).
Por otra parte, la simulacio´n realizada para el caso de un decaimiento lineal arrojo´ un perfil de
perturbacio´n en la componente z del campo magne´tico tipo pulso (figuras 43 y 67, pa´neles superior
e inferior) observado aproximadamente a los 20 pasos de estado (state–step) equivalentes a 200
iteraciones o 1/10 del tiempo total de simulacio´n. Los mapas de evolucion de la componente z del
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campo magne´tico y del momentum muestran adema´s una sen˜al que se propaga desde el lugar de la
perturbacio´n y en direccio´n radial. Sin embargo, la forma de esta sen˜al parece depender del perfil de
densidad inicial que se utilice, tomando una forma circular en el caso de densidad constante (figuras
41 y 42) y una geometr´ıa deformada en el caso de densidad variable con la profundidad (figuras 65 y
66). Sin embargo, se requerir´ıa considerar ma´s perfiles de distribucio´n de densidad para corroborar
esta hipo´tesis. Observacionalmente este tipo de anisotrop´ıas en la forma del frente de onda ya sido
reportado en ana´lisis de heliosismos locales inducidos por fulguraciones Kosovichev (2006a,b, 2007),
aunque su interpretacio´n ha sido atribuida al movimiento de la fuente s´ısmica.
Un resultado interesante es el que se observa, para todos los casos contemplados, en los mapas
de evolucio´n de las componentes x, y del campo magne´tico y del momentum, en donde la sen˜al que
se propaga radialmente es ma´s evidente que en la direccio´n z y presenta mayores desviaciones de su
forma circular. En esta simulacio´n dichas componentes son sime´tricas, como era de esperarse por las
condiciones impuestas en el vector de estado inicial (seccio´n 5.2.2). Un estudio de las componentes
trasversales del campo magne´tico con ayuda de magnetogramas vectoriales, podr´ıa mostrar si algu´n
tipo de sen˜ales, como las aca´ simuladas, surgen luego de la reestructuracio´n del campo magne´tico
durante una fulguracio´n con heliosismicidad asociada.
Lamentablemente por problemas de implementacio´n de las condiciones de frontera, muchos ar-
tificios nume´ricos surgieron en los diferentes casos simulados lo que impidio´ una mejor caracteri-
zacio´n de las sen˜ales emergentes en cada cantidad f´ısica. Del mismo modo, las condiciones iniciales
aca´ planteadas corresponden u´nicamente a una aproximacio´n para una descripcio´n cualitativa plau-
sible ma´s no pueden utilizarse para una realizar comparaciones cuantitativas, las cuales requieren un
refinamiento, tanto de la resolucio´n espacial y temporal del co´digo, como condiciones iniciales y de
frontera ma´s acordes a las observadas en una regio´n activa hue´sped de una fulguracio´n s´ısmicamente
activa.
El equipo de HMI de la Universidad de Standford ya se encuentra trabajando en el proceso de reduccio´n de los mag-
netogramas vectoriales tomados por HMI/SDO. En el sitio web http://jsoc.stanford.edu/jsocwiki/VectorMagneticField
se encuentra una descripcio´n completa de completa de este tipo datos y el avance en la reduccio´n (pipeline) hasta la
fecha.
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6. Conclusiones
En el presente trabajo se abordo´ el problema de la variacio´n del campo magne´tico y su asociacio´n
a fuentes helios´ısmicas inducidas durante fulguraciones solares mediante el estudio de uno de los
mecanismos actualmente planteados para explicar dicha actividad, bajo el modelo teo´rico denominado
McClymont Jerk desarrollado por Hudson et al. (2008) y Fisher et al. (2012), junto con un ana´lisis
observacional aplicado a 6 fulguraciones solares del presente ciclo solar y una simulacio´n nume´rica
de tipo MHD que inclu´ıa los comportamientos observacionales detectados.
Como se mostro´ en la seccio´n 4, y ha sido reportado previamente por Donea and Lindsey (2005)
y Hudson et al. (2008), la energ´ıa acu´stica asociada a la heliosismicidad local vista en fulgura-
ciones solares es comparable con el trabajo realizado por la fuerza de Lorentz inducida luego de
la reestructuracio´n del campo magne´tico durante el proceso de la fulguracio´n, en particular en su
etapa impulsiva. Para el evento analizado en la seccio´n 4.1 dicha estimacio´n energe´tica supera los
valores hallados mediante holograf´ıa acu´stica en la banda de 6 [mHz], en donde el mapeo de la sen˜al
acu´stica es o´ptimo. Sin embargo, en las bandas entre 2 – 5 [mHz] del espectro acu´stico, en donde la
emisio´n alcanza su ma´ximo en la distribucio´n de potencia, so´lo se puede dar cuenta de hasta el 20 %
de la energ´ıa asociada a la sen˜al acu´stica mediante el mecamismo del McClymont Jerk. Esto plantea
dos posibilidades: La primera es que el faltante energe´tico podr´ıa provenir de otro de los mecan-
ismos planteados en la actualidad (seccio´n 1.2), lo cual parece poco probable ya que dos de estos
mecanismos incluyen la interaccio´n de part´ıculas aceleradas, electrones (Kosovichev and Zharkova,
1998) o protones (Donea and Lindsey, 2005; Zharkova and Zharkov, 2007), con capas inferiores de la
atmo´sfera solar en regiones compactas de emisio´n en rayos–X duros por procesos de bremsstrahlung,
lo cual, como se analizo´ en la seccio´n 4.1.3, no es observado. En su lugar, la distribucio´n espacial de
las fuentes de rayos–X mostro´ una estructura compleja cambiante y dispersa de puntos de inyeccio´n
de part´ıculas a lo largo de la regio´n que albergo´ la fulguracio´n.
Figura 85: Mapas de la regio´n activa (AR11158) que albergo´ la fulguracio´n GOES X2.2 del 15 de Febrero
de 2011: Potencia de egresio´n en la banda de 6 [mHz] (izquierda), intensidad en el continuo observada por
el HMI (centro) y diferencias en intensidad en el continuo en el instante del pico de GOES de la fulguracio´n
(derecha). La flecha indica la posicio´n de la fuente s´ısmica visible en el mapa de egresio´n, ubicacio´n que no
muestra una respuesta notoria en el mapa de exceso de emisio´n en el continuo.
El tercer mecanismo esta´ relacionado con un calentamiento su´bito de la foto´sfera en el proceso
conocido como back–warming radiation (Donea et al., 2006). Sin embargo, dicho aumento en la
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temperatura implica a su vez un exceso en la emisio´n de la foto´sfera el cual deber´ıa detectarse en el
continuo de la regio´n activa que albergo´ la fulguracio´n. Sin embargo, dicho incremento en la emisio´n
no es observado como se muestra en la figura 85, lo que nos hace descartar este mecanismo como
otro contribuyente al balance energe´tico de la sen˜al acu´stica.
La otra posibilidad esta´ relacionada con la estimacio´n misma del mecanismo del McClymont
Jerk realizada en la seccio´n 4.1.2 que es similar a la presentada por Hudson et al. (2008) con base
en los trabajos de Sudol and Harvey (2005), en donde u´nicamente se incluye en la descripcio´n la
componente de la l´ınea de la visual del campo magne´tico (Blos) y no se consideran las otras dos
componentes paralelas a la superficie solar local (Bh). Esta suposicio´n es realizada ba´sicamente por
la no disponibilidad de datos fidedignos en dichas componentes del campo fotosfe´rico con una cadencia
menor que la escala t´ıpica del feno´meno en cuestio´n, la cual es del orden de los minutos. Sin embargo,
como se muestra en la secciones 2.4 y 4.1.2, estas componentes tambie´n contribuyen a la la fuerza
de Lorentz en su proyeccio´n normal a la superficie, lo que implica que el valor calculado del trabajo
asociado a dicha fuerza actuando sobre la foto´sfera cambia. Este cambio no necesariamente contribuye
positivamente en el balance energe´tico del sistema considerado, pero deja abierta esa posibilidad y
debe ser tenido en cuenta si se quiere afirmar de manera concluyente que el mecanismo del McClymont
Jerk no es el determinante en la generacio´n de actividad helios´ısmica local. Incluso es posible que
dicha contribucio´n del cambio en el campo trasversal anule total o parcialmente el efecto neto de la
reconfiguracio´n lo que explicar´ıa la ausencia de actividad helios´ısimica local en diferentes eventos,
au´n con una reestructuracio´n clara de la componente en la l´ınea de la visual del campo fotosfe´rico
(Mart´ınez-Oliveros and Donea, 2009). Esta u´ltima afirmacio´n es adema´s consistente en primera
aproximacio´n con las observaciones, y con la simulacio´n nume´rica descrita en la seccio´n 5. En primera
medida, el ana´lisis de la seccio´n 4.2 mostro´ que pese a que el evento del 9 de Marzo de 2011 presentaba
condiciones favorables para los mecanismos de inyeccio´n de part´ıculas, la sen˜al detectada en los
diagramas de evolucio´n time–distance es demasiado tenue en comparacio´n a heliosismos previamente
detectados y no es claro si se debe a ruido en el conjunto de datos del HMI/SDO. Sin embargo,
el evento tambie´n presento´ reestructuracio´n del campo magne´tico en la l´ınea de la visual, de igual
manera como los dema´s eventos analizados en la seccio´n 4.3, en donde no se tienen reportes en la
actualidad de heliosismicidad local asociada.
En segunda instancia la simulacio´n nume´rica realizada, utilizando los perfiles de comportamiento
magne´tico observados, mostro´ que se induc´ıa un patro´n casi–circular conce´ntrico en la ubicacio´n de
la perturbacio´n, independientemente de su forma funcional, el cual se asemeja bastante al perfil de
heliosismos reportados hasta la fecha y en simulaciones nume´ricas previas del mismo feno´meno (Koso-
vichev and Zharkova, 1998; Mart´ınez Oliveros et al., 2009). La inclusio´n de variaciones trasversales en
la simulacio´n permitir´ıa estudiar si la hipo´tesis aca´ expuesta es consistente o no con el modelamiento
nume´rico MHD. Por el lado observacional, recientemente se ha reportado, mas no publicado, una
reduccio´n completa de datos vectoriales de campo magne´tico por parte del equipo del HMI, lo que
hace en principio factible un estudio de la reconfiguracio´n 3D del campo magne´tico durante fulgu-
raciones helios´ısmicamente activas y pondr´ıa a prueba no solo la hipo´tesis del McClymont Jerk, sino
probablemente revelar´ıa fenomenolog´ıa magne´tica solar hasta la fecha desconocida.
La cadencia t´ıpica los magnetogramas vectoriales del HMI/SDO del disco solar completo es de 12 minutos. Sin em-
bargo existen te´cnicas de tratamiento en donde esta cadencia puede reducirse considerablemente para magnetogramas
en un campo de visio´n (field–of–view) reducido.
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